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Résumé
Les magnétosphères sont des objets universels qui résultent de l’interaction entre un écou-
lement plasma et un obstacle magnétisé. Leurs structures reposent sur un système de courant
qui assurent la transition entre différents régimes plasma et à travers lesquels l’énergie élec-
tromagnétique peut être convertie en énergie cinétique et thermique et inversement. Dans
le cas de la Terre, c’est la couche de courant s’écoulant dans le plan médian de la queue
magnétosphérique qui est la clef de voûte du système et c’est là que se développe une insta-
bilité majeure autour de laquelle s’organise le cycle énergétique du système. A la suite d’une
instabilité globale, l’énergie transmise par le vent solaire et accumulée dans la queue magné-
tosphérique est dissipée de façon explosive lors de périodes perturbées appelées sous-orages
magnétosphériques.
Les missions multi-points telles Cluster, Double Star ou THEMIS permettent une analyse
multi-échelle de la queue magnétosphérique. Une étude de cas de trois sous-orages successifs
montre que, les changements observés dans la queue (dipolarisation se propageant vers la
queue et injections de particules vers la Terre) correspondent à une disruption de courant
se propageant en direction anti-solaire. La comparaison des données avec des simulation ci-
nétiques (PIC, Particle In Cell) suggère que les signatures observées peuvent être celle du
processus de reconnexion magnétique initié dans la queue proche se propageant en direction
antisolaire. Les dipolarisations sont des signatures caractéristiques des sous-orages magnéto-
sphériques. L’analyse d’une série de huit dipolarisations montre qu’elles ne sont pas toujours
associées aux sous-orages mais à de petites perturbations très localisées en région aurorale.
Une analyse statistique de ce type de dipolarisations a permis de caractériser les changements
de l’état de la couche de plasma qu’elles provoquent (épaississement, réduction de la densité
de courant, augmentation de la densité d’énergie).
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Abstract
Magnetospheres are universal objects which result from the interaction between plasma
flows and a magnetized obstacle. Their structures are based on a system of currents which
insure the transition between various plasma regimes and through which the electromagnetic
energy can be converted in kinetic and thermal energy. In the case of the Earth, the current
sheet flowing in the median plan of the magnetotail is the keystone of the system and the
place where a major instability occur. The energy cycle of the system is organised around it.
Following the global instability, the energy transmitted by the solar wind and accumulated
in the magnetotail is dissipated in an explosive way during perturbed periods called magne-
tospheric substorms.
Multi-points missions such as Cluster, Double Star or THEMIS, permit a multi-scale ana-
lysis of the magnetotail. A case study of three successive substorms show that, the changes
observed in the tail (dipolarisations propagating towards the tail and injections of particles
towards the Earth) correspond to a current disruption propagating in anti-solar direction.
Comparing data with kinetics simulation (PIC, Particle In Cell) suggests that the signatures
observed can also be interpreted as magnetic reconnexion initiated in the near tail and propa-
gating in antisolar direction. Dipolarisations are characteristic signatures of substorms. The
analysis of eight successive dipolarisations shows that they are not always associated with
substorms but with very localized disturbances in the auroral region. A statistical analysis of
this type of dipolarisations allows characterizing the changes they make in the plasma sheet
(thickening, current density reduction, increase of the energy density).
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Introduction
La matière est très majoritairement (98 %) à l’état plasma (gaz de particules chargées)
dans l’univers (milieu interstellaire, étoiles, environnements planétaires ...). Le vent solaire
est un plasma projeté par le Soleil dans le milieu interplanétaire. Il est constitué essentiel-
lement de protons, électrons et alpha. Le vent solaire est en expansion radiale et porte un
champ magnétique : le champ magnétique interplanétaire. Les obstacles magnétisés qu’il
rencontre y creusent une cavité magnétique appelée magnétosphère. C’est le cas de la ma-
gnétosphère terrestre qui par sa proximité constitue le laboratoire plasma le plus accessible.
Elle est explorée via des mesures in situ depuis le début de l’ère spatiale. Son étude permet
d’analyser les processus fondamentaux régissant les plasmas (accélération, conversion d’éner-
gie, turbulence, instabilités, reconnexion magnétique) et d’apporter des briques essentielles
pour l’interprétation de nombreux phénomènes astrophysiques. En outre, l’étude de la ma-
gnétosphère terrestre est un élément clef pour la météorologie de l’espace et la prévention des
risques associés aux orages magnétiques.
Le système magnétosphérique est composé de trois éléments principaux :
1. Le vent solaire qui constitue la source d’énergie de la magnétosphère via un couplage
électromagnétique (reconnexion) entre le champ magnétique interplanétaire et le champ
géomagnétique de la Terre. Le vent solaire est l’une des deux sources de particules de
la magnétosphère.
2. La magnétosphère, cavité magnétique comprimée du côté jour et étirée en une longue
queue magnétique du côté nuit.
3. L’ionosphère qui régule le transport du plasma et constitue le principal réceptacle
d’énergie. Une partie des particules, injectées au cours des sous-orages, est piégée dans
les ceintures de radiations de la magnétosphère interne qui constitue l’autre réceptacle
d’énergie. L’ionosphère est l’autre sources de particules de la magnétosphère.
Les magnétosphères sont des structures universelles qui vont être rencontrées à toutes les
échelles dès lors qu’un écoulement plasma rencontre un obstacle. La structure des magnéto-
sphères repose sur un système de courants qui assurent la transition entre différents régimes
du plasma et à travers lesquels s’effectuent les conversions d’énergie électromagnétique en
énergies cinétiques et thermiques. Une autre caractéristique universelle des plasmas non col-
lisionnels est qu’ils sont le siège de couplages rapides sur de grandes échelles et que leur
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dynamique est multi-échelles : ce sont des processus agissant à l’échelle microscopique (rayon
de giration des particules) qui sont à l’origine des grandes structures et réciproquement, ce
sont les grandes structures qui conditionnent, stimulent ou inhibent les mécanismes à petite
échelle.
Dans le cas de la Terre, c’est la couche de courant s’écoulant dans le plan médian de la
queue magnétosphérique qui est la clef de voûte du système et c’est là que se développe une
instabilité majeure autour de laquelle s’organise le cycle énergétique du système. Mon travail
de thèse a eu pour objet d’étudier la dynamique multi-échelles de cette couche de courant.
Le cycle énergétique élémentaire du système magnétosphérique comporte deux temps :
(i) un couplage électromagnétique entre le champ géomagnétique et le champ magnétique
interplanétaire lorsque l’orientation de ce dernier favorise la reconnexion magnétique du
côté jour. L’intensification du système de courants conduit à une accumulation progressive
(τ ≈ 2à3heures) d’énergie dans la queue de la magnétosphère ; (ii) A la suite d’une instabilité
globale, cette énergie accumulée est ensuite dissipée de façon explosive (τ ≈ 15à30 minutes)
lors de périodes perturbées appelées sous-orages magnétosphériques. Ces derniers affectent
l’ensemble du système magnétosphérique. Leurs signatures les plus caractéristiques sont :
– dans la queue proche (à des distances de 6 à 30 Rt (rayons terrestres)) des dipolarisa-
tions (reconfigurations rapides de la topologie du champ magnétique) associées à des
injections de particules énergétiques. La dipolarisation indique que de l’énergie magné-
tique est dissipée et convertie en énergie cinétique et thermique donnée aux particules.
– des précipitations de particules sur la haute atmosphère donnant lieu aux aurores bo-
réales et australes, associées à l’intensification brutale des courants circulant dans l’io-
nosphère.
– des jets en direction antisolaires et solaires.
La phénoménologie des sous-orages, l’identification et la modélisation des mécanismes qui
y prennent place et tout particulièrement l’instabilité qui conduit à leur déclenchement sont
des questions centrales de la communauté scientifique qui y investit des efforts considérables
depuis 40 ans. A l’heure actuelle, deux modèles phénoménologiques sont en concurrence : le
premier invoque une instabilité de courant qui conduit à sa disruption (Current Disruption
model, ou in-out) et le second est basé sur la reconnexion magnétique (Reconnection model,
ou out-in). Les signatures de l’un et l’autre de ces deux processus ont été observées. Néan-
moins, bien que certaines études de cas récentes aient grandement clarifié la phénoménologie,
les questions clefs restent ouvertes : quel était le modèle prépondérant ? Existe-t-il un couplage
entre les deux processus et dans ce cas quelles sont les relations de causalité, et à travers quels
mécanismes ? ou au contraire agissent-ils de façon exclusive ? Quelles sont les mécanismes res-
ponsables des processus de reconnexion ou de disruption du courant ? Comment l’instabilité
se propage-t-elle ?
La mission THEMIS, lancée en 2007, a pour but de répondre à ces questions. Elle est
constituée de cinq satellites identiques couvrant une grande partie de la queue de la ma-
2
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gnétosphère. Deux satellites encerclent la région dans laquelle statistiquement [Nagai et al.,
1998] on observe un renversement du sens du transport radial du plasma (solaire/anti-solaire,
souvent interprété comme une signature de reconnexion magnétique) et trois autres satellites
sont regroupés dans la zone où se développent les disruptions de courant. Cette mission com-
prend également un important réseau de magnétomètres et de caméras plein ciel répartis aux
Etats-Unis et au Canada qui permettent d’obtenir un diagnostic global de la dynamique de
la queue (les aurores et les courants ionosphériques constituent une "projection" le long du
champ magnétique de ce qui se passe dans la queue). A partir de fin 2009, les trajectoires
des deux sondes les plus éloignées ont été modifiées de façon à ce qu’elles soient mises en
orbite autour de la Lune, constituant alors une nouvelle mission : ARTEMIS. Cette nouvelle
configuration (qui n’a pas eu de précédent) a le très grand intérêt de fournir des observations
simultanées de la queue lointaine et de la queue proche.
Mon travail de thèse a été concentré sur l’étude des changements associés au sous-orages
dans la couche de plasma et à plus grande échelle de la queue magnétosphérique.
Le chapitre 1 consiste en une présentation générale du système Soleil-Terre et des sous-
orages magnétosphériques (observations et modèles) ainsi qu’une définition des dipolarisa-
tions.
Le chapitre 2 détaille les moyens expérimentaux et outils que j’ai utilisés au cours de la
thèse.
Le chapitre 3 est une étude de cas portant sur trois sous-orages successifs en utilisant
les données des missions Cluster et Double Star. Les observations effectuées depuis les lobes
sont interprétées comme étant la signature d’une disruption de courant se propageant vers
la queue. Les variations des champs magnétiques observés sont en accord avec la simulation
d’une ligne neutre se déplaçant vers la queue associée à une disruption de courant.
Le chapitre 4 est constitué de l’étude d’une série de dipolarisation successives dans la
queue proche observée par les satellites THEMIS en constellation regroupée. La distribution
spatiale des variations de la densité d’énergie est analysée, ainsi que les signatures associées
aux dipolarisations en région aurorale. L’étude des fronts de dipolarisations et des petites
structures de courants associés est brièvement reportée en annexe.
Le chapitre 5 est une analyse statistique des changements associés aux dipolarisations
dans la couche de plasma lorsque deux satellites THEMIS sont à la même position dans le
plan XY mais séparés en Z. Cette configuration permet d’évaluer l’épaisseur caractéristique
de la couche de courant, la densité de courant et d’énergie, et la force de Laplace au passage
d’une dipolarisation. Pour finir, nous discuterons brièvement les résultats.
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Chapitre 1
Le système Soleil-Terre et les
sous-orages magnétosphériques
1.1 Le système Soleil-Terre
1.1.1 Le vent solaire
L’atmosphère solaire est constituée de la chromosphère et de la couronne qui s’étend sur
quelques rayons solaires 1. Cette dernière étant très chaude, les particules chargées qui la
composent peuvent échapper à l’attraction gravitationnelle du Soleil. Un flot de particules
chargées en expansion radiale est ainsi créé et entraîne avec lui le champ magnétique solaire :
le vent solaire (solar wind). La rotation du Soleil associée à l’expansion radiale du vent so-
laire donne au champ magnétique interplanétaire une forme de spirale : la spirale de Parker
[1965]. Au niveau de la Terre, l’angle entre une ligne de champ magnétique et la direction
Soleil-Terre est de 45°.
Le vent solaire est composé principalement d’électrons et de protons ainsi que d’ions Hé-
lium (He2+) entre 5 et 25%. On y trouve aussi des traces d’ions plus lourds. A une unité
astronomique 2 dans le plan de l’écliptique, le vent solaire est très peu dense, ∼ 7cm−3 en
moyenne pour une température d’environ 10eV 3. Il est cependant rapide, entre 400 et 800
km/s, bien supérieur à la vitesse du son dans le vent solaire (∼ 60km/S) ou à la vitesse
d’Alfven (∼ 40km/s).
La Terre est une planète magnétisée. Son champ magnétique d’origine interne (∼ 50µT
à l’équateur) peut être vu en première approximation comme un dipôle ayant un axe incliné
d’environ 12° par rapport à son axe de rotation. Il est orienté du sud vers le nord. L’interaction
entre le vent solaire, supersonique et super-Alfvenique, et le champ magnétique de la Terre
crée une cavité magnétique appelée magnétosphère [Gold, 1959].
1. 1RS ∼ 700000km
2. 1UA = 149 598 000km
3. 1eV = 1.6E-19 J
1.1. Le système Soleil-Terre
Figure 1.1 : Vue en coupe de la magnétosphère de la Terre. Les flèches blanches indiquent le
sens d’écoulement des particules. Les flèches rouges représentent les faisceaux alignés au champ
magnétique observés dans les couches frontières de la couche de plasma. Les lettres X désignent la
position des lignes neutres.
1.1.2 La magnétosphère
Sous l’influence du vent solaire et du champ magnétique qu’elle transporte (le champ
magnétique interplanétaire, Interplanetary Magnetic Field IMF), la magnétosphère est com-
primée côté jour (∼ 10RT 4) et très étendue dans la direction anti-solaire (> 1000RT ). A
cause de la vitesse de rotation de la Terre sur son orbite, la queue de la magnétosphère (ma-
gnetotail) est défléchie vers l’ouest d’environ 4° par rapport à l’axe Soleil-Terre. Un schéma
de la magnétosphère montrant ses régions principales est donné sur la figure 1.1.
Le choc d’étrave et la magnétogaine
Lorsque le vent solaire supersonique rencontre l’obstacle formé par le champ magnétique de
la Terre, il crée une onde de choc : le choc d’étrave (bow shock). A travers ce choc, le vent
solaire devient subsonique et se thermalise. La pression du plasma et l’intensité du champ
magnétique augmentent brutalement, équilibrant ainsi la pression dynamique du vent solaire
en amont. Cette région comprimée entre le choc d’étrave et la frontière externe de la magné-
tosphère s’appelle la magnétogaine (magnetosheath).
4. un rayon terrestre équivaut à ∼ 6378km
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La magnétopause
La frontière entre le vent solaire et la magnétosphère est une couche de courant appelée la
magnétopause. Son existence fut introduite par [Chapman and Ferraro, 1931]. Elle se forme
au point d’équilibre entre la pression dynamique du vent solaire et la pression magnétique du
champ géomagnétique de la Terre. En amont, sa distance moyenne est de 10RT . En aval de
la Terre, elle s’étend jusqu’à des distances supérieures à 1000RT .
Les cornets polaires et le manteau de plasma
Les cornets polaires (cusp) marquent la séparation entre les lignes de champ magnétique si-
tuées côté jour et côté nuit de la magnétosphère. Ils constituent une zone d’entrée directe
du plasma. Côté nuit, la couche frontière qui recouvre la partie à haute latitude de la ma-
gnétosphère s’appelle le manteau de plasma (plasma mantle). Ce terme a été introduit pour
la première fois par Rosenbauer et al. [1975]. Le manteau de plasma commence à la calotte
polaire (polar cap) et s’étend vers la queue magnétosphérique.
Les lobes magnétosphériques
En dessous, s’étendant sur les même distances, se trouvent les lobes magnétosphériques (tail
lobes). Ils sont constitués de plasma froid à très faible densité (10−2 ∼ 10−3cm−3). Ces régions
sont dominées par la pression magnétique. Ils sont situés de part et d’autre de la couche de
plasma (plasma sheet) sur les lignes de champ magnétique ouvertes connectées aux calottes
polaires.
La couche de plasma
La couche de plasma s’étend dans le plan médian de la magnétosphère, entre les deux lobes.
Dans des conditions normales, elle est constituée des coquilles magnétiques fermées connectées
aux régions aurorales. On distingue deux parties : la couche centrale (central plasma sheet,
CPS) et la couche frontière du feuillet de plasma (plasma sheet boundary layer, PSBL), zone
de transition entre les lobes et la couche de plasma centrale. L’épaisseur de la couche peut
varier suivant l’activité magnétosphérique. Elle est constituée d’un plasma chaud dont l’éner-
gie est de l’ordre du keV. Sa densité moyenne est comprise entre 0.4 et 2 cm−3.
Les ceintures de radiations
La région inférieure à 10RT est la magnétosphère interne (inner magnetosphere), dominée par
le champ magnétique terrestre. Les ceintures de radiations (radiation belts) (ou ceintures de
Van Allen) se situent entre 1 et 5 RT . Elles sont peuplées de particules énergétiques piégées
dans le champ magnétique et dérivant autour de la Terre [Van Allen, 1958]. L’une des sources
de particules est la couche de plasma. On distingue deux sous-régions à l’intérieur de la région
des ceintures de radiation : la partie interne ( entre 1.1 et 3.3RT ) très stable, constituée prin-
cipalement de protons à haute énergie (MeV) ; la partie externe (entre 3 et 9 RT ) fluctante en
fonction de l’activité magnétosphérique. La ceinture extérieure est constituée principalement
7
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Figure 1.2 : Système de courants dans la magnétosphère d’après Kivelson et al. [2005]
d’électrons à haute énergie (<MeV).
l’Ionosphère
La couche d’atmosphère où prennent place les aurores polaires s’appelle l’ionosphère. Elle
s’étend de 80km jusqu’à plus de 600km. Elle est principalement composée d’atomes et de
molécules neutres provenant de l’atmosphère de la Terre. Elle peut être ionisée par deux
sources d’énergie : le rayonnement solaire et les précipitations de particules en région aurorale.
Le couplage entre la magnétosphère et l’ionosphère joue une rôle clef lors des sous-orages
magnétosphériques. Des courants appelés électrojets s’y développent dans le secteur nuit
autour de 150km d’altitude. Ils engendrent des variations du champ magnétique mesurables
au sol en région aurorale par des magnétomètres.
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1.1.3 Les systèmes de courant magnétosphérique
La structure de la queue de la magnétosphère repose sur un système de courants à grande
échelle. Ces courants sont représentés sur la figure 1.2. Le courant circule de l’est vers l’ouest
dans la couche de plasma et se referme via le courant de la magnétopause. Cette dernière
porte donc un courant permettant de séparer deux régimes plasmas très différents : la gaine
où le champ magnétique est faible et le plasma est dense, et la magnétosphère, où le champ
est fort et le plasma ténu. Une partie de ce courant est dévié vers l’ionosphère par les courants
alignés (field aligned currents) (ou courants de Birkeland).
A la traversée de la couche de courant, la polarité du champ magnétique s’inverse. Dans le
lobe nord, le champ magnétique est dirigé vers la Terre, dans le sud, il est dirigé en direction
anti-solaire.
La magnétosphère est donc parcourue par un système complexe de courants de plusieurs
types : courants de surface, courant annulaire, courants de la queue, courants alignés et élec-
trojets ionosphériques. Ils jouent donc un rôle important dans la dynamique du système vent
solaire-magnétosphère-ionosphère étant le siège des processus d’accélération et de conversion
d’énergie.
En particulier, le courant à travers la queue s’écoulant dans la couche de plasma constitue
la clef de voute de la queue magnétosphérique et c’est la dynamique de ce courant qui permet
d’accumuler l’énergie reçue par le vent solaire. C’est aussi en son sein que se développe le
processus qui conduit à la dissipation explosive d’énergie lors des sous-orages.
1.2 Description de la couche de plasma
La couche de courant constituant le courant à travers la queue peut parfois prendre lo-
calement des géométries très complexes [Zhang et al., 2011]. A grande échelle, le courant à
travers la queue peut être grossièrement vu comme une couche de courant plane, parallèle
au plan XYGSM , le courant s’écoulant principalement selon la direction YGSM , de l’Est vers
l’Ouest. Néanmoins, de multiples études statistiques ont montré que la couche de courant est
incurvée d’un flanc à l’autre (effet de la rotation du dipôle terrestre et du champ magnétique
interplanétaire) et au niveau de sa jonction avec l’équateur magnétique [Tsyganenko, 1989,
Tsyganenko et al., 1998].
Le courant à travers la queue est souvent décrit avec des modèles de couche de cou-
rant analytiques qui constituent une assez bonne approximation à l’échelle locale. C’est une
démarche que j’ai suivie au cours de ma thèse.
1.2.1 Modèle de couche de courant à deux dimensions
En considérant un repère XYZ lié à la couche (XY : plan de la couche, Y : direction du
courant, Z : normale à la couche) et en posant que :
– la couche de courant est plane (plan XY) et infinie dans ce plan,
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– le courant s’écoule selon la direction Y,
– la couche de courant est à l’équilibre,
– les échelles caractéristiques sont suffisamment grandes pour que la MHD soit applicable,
– le plasma est isotrope,
l’équation de mouvement s’écrit :
~j × ~B = ∇~P (1.1)
La force de Laplace inclue deux contributions, celle du gradient de pression magnétique et
celle de la tension magnétique :
∇P = (∇×B)×B
µ0
= (B · ∇)×B
µ0
− ∇B
2
2µ0
(1.2)
En prenant en compte les hypothèses énumérées ci-dessus, la projection sur les axes de l’équa-
tion 1.1 s’écrit :
(∇P )X = (j ×B)X = jYBZ = 1
µ0
(BZ
∂BX
∂Z
−BZ ∂BZ
∂X
) (1.3)
(∇P )Y = (j ×B)Y = 0 (1.4)
(∇P )Z = (j ×B)Z = −jYBX = 1
µ0
(BX
∂BZ
∂X
−BX ∂BX
∂Z
) (1.5)
Lorsqu’on dispose d’un essaim de satellites, on peut estimer l’ensemble des termes de ce
système d’équations et le résoudre.
1.2.2 Modèle de couche de courant à une dimension à l’équilibre
Pour se ramener à un modèle à une dimension, il faut considérer, en plus des hypothèses
précédentes, que l’échelle de gradient en X est très supérieure l’échelle de gradient en Z :
LX >> LZ (1.6)
Cette hypothèse convient bien au delà de 15 rayons terrestres mais est de moins en moins
conforme à la réalité au fur et à mesure que l’on s’approche de la Terre. Néanmoins, LX reste
en général supérieur à LZ jusqu’à des distances de 8 ∼ 10RT . Si l’on ne dispose pas de quatre
sondes en configuration tétraédrique pour résoudre le modèle à deux dimensions, le modèle
à une dimension constitue un outil fiable bien qu’approximatif.
En négligeant les gradients en X, le terme de tension magnétique disparait et en combinant
les équations 1.1 et 1.2, on obtient :
∇
(
P + B
2
2µ0
)
= 0 (1.7)
donc
Pth + Pmag = Ptot = constante (1.8)
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1.2.3 Modèle linéaire
Le modèle à 1D le plus simple est un modèle linéaire défini par :
Bx = Blobe pour z ≥ L (1.9)
Bx =
Blobez
L
pour L ≥ z ≥ -L (1.10)
Bx = Blobe pour z ≤ -L (1.11)
et BY = BZ = 0. Les deux paramètres libres de ce modèle sont Blobe (égal à
√
2µ0Ptot) et L,
l’épaisseur de la couche de courant. Il suffit de deux satellites séparés selon Z pour les résoudre.
Dans le cadre de ce modèle, on peut estimer la position relative d’un satellite le long de
l’épaisseur de la couche en considérant le paramètre :
Z∗ = BX
Blobe
(1.12)
1.2.4 Modèle de Harris
C’est le modèle le plus couramment utilisé. Il a été obtenu par Harris [1962], Kivelson
et al. [2005], Thompson et al. [2005], Baumjohann et al. [2007] en intégrant l’équation de
Vlasov en considérant un plasma isotrope et isotherme. Ce modèle a donc l’avantage d’être
une solution exacte d’un modèle auto-cohérent. Cependant, l’uniformité de la température
est une hypothèse que l’on sait irréaliste dans le cas du courant à travers la queue. Le profil
du champ magnétique, uniquement orienté selon X, est donné par :
BX = Blobetanh
(
Z − ZNS
H
)
(1.13)
où ZNS est la position de la couche neutre et H la largeur à mi-hauteur du profil, indicative
de l’épaisseur de la couche.
Une illustration des profils de BX attendus pour les modèles linéaire et de Harris est
représentée sur la figure 1.3.
1.3 Les sous-orages magnétosphériques
1.3.1 Définition
Les sous-orages magnétosphériques peuvent être considérés comme un mode global de
transfert de l’énergie depuis le vent solaire vers les hautes couches de l’atmosphère terrestre
en région aurorale et la région du courant annulaire. Ce sont des phénomènes fréquents (plu-
sieurs par jours) qui affectent la magnétosphère dans son ensemble [Borovsky et al., 1993]. La
puissance qu’ils dissipent peut dépasser les 1012 Watts. Ils sont associés à une série de manifes-
tations observées de la surface terrestre jusqu’à la queue magnétosphérique lointaine (106km).
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Figure 1.3 : Représentation schématique d’une couche de courant plane, et l’illustration des profils
de BX attendus pour les modèles linéaire et de Harris.
La séquence d’un sous-orage typique se décompose en trois phases successives :
1. La phase de croissance [McPherron, 1970] correspond à l’accumulation de l’énergie dans
la queue magnétosphérique. Elle dure généralement entre une et deux heures. La durée
peut varier en fonction du taux de transfert de l’énergie depuis le vent solaire vers la
magnétosphère, ainsi que de l’état de la magnétosphère et de l’ionosphère.
2. La phase d’expansion [Akasofu, 1964] est la phase de développement d’un sous-orage.
Elle correspond à la libération explosive de l’énergie accumulée dans la queue. Cette
phase dure entre vingt minutes et une heure.
3. La phase de recouvrement [Akasofu, 1964] est la phase de relaxation du système revenant
vers son état initial. Elle dure entre 1 et 2 heures.
1.3.2 Couplage vent solaire - magnétosphère
Le système magnétosphérique est composé de trois éléments principaux :
– Le vent solaire qui constitue la source d’énergie de la magnétosphère.
– La magnétosphère qui joue le rôle d’accumulateur d’énergie et d’accélérateur de parti-
cules.
– L’ionosphère et la haute atmosphère qui régule le transport du plasma et qui constitue,
avec la magnétosphère interne, le principal réceptacle d’énergie.
Le couplage électromagnétique entre le vent solaire et la magnétosphère résulte de proces-
sus de reconnexion magnétique se produisant sur la face avant de la magnetopause [Akasofu,
1975].La circulation du flux magnétique qui en découle a été schématiquement modelisée par
Dungey [1961].
Lorsque le champ interplanétaire est orienté vers le sud (BZ < 0), il est antiparallèle au
champ géomagnétique sur la face avant de la magnétosphère, comme illustré sur la figure
1.4. Au niveau de la magnétopause, des processus agissant à l’échelle microscopique brisent
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Figure 1.4 : Schéma de la reconnexion magnétique appliquée à la magnétosphère par Dungey [1961].
localement les conditions de gel permettant ainsi l’interconnexion entre le champ interplané-
taire et le champ terrestre. Ces lignes de champ interconnectées sont ensuite convectées vers
la queue de la magnétosphère, puis vers la couche de plasma. Des processus de reconnexion
magnétique se développent dans la queue lointaine, permettant de recomposer la ligne de
champ terrestre qui est injectée vers la Terre et la ligne de champ interplanétaire qui est
redonnée au vent solaire.
La circulation du vent solaire à travers le champ interconnecté se traduit aussi par l’ap-
parition d’une différence de potentiel d’un flanc à l’autre de la magnétosphère et donc par
la présence d’un champ électrique dirigé de l’est vers l’ouest. Ce champ électrique va être
responsable (via la dérive électrique) de la circulation à grande échelle du plasma dans la
magnétosphère, la convection magnétosphérique. Il va aussi avoir pour effet d’intensifier le
système de courant de la queue et donc d’y accumuler de l’énergie magnétique.
Il existe différentes approches pour estimer la puissance (flux d’énergie) transmise par
le couplage vent solaire/magnétosphère. Une formule largement utilisée est celle établie par
Perreault and Akasofu [1978] de façon semi empirique :
 = 1
µ0
L20V B
2sin4
(
θ
2
)
(1.14)
où
– L20 est la section efficace de la magnétosphère, L0 = 7RT déterminé de façon empirique
par Perreault and Akasofu [1978].
– V est la vitesse d’écoulement du vent solaire.
– B est l’intensité du champ magnétique interplanétaire, s’il est orienté vers le nord le
couplage est nul, s’il est orienté vers le sud le couplage est maximal.
– θ l’angle polaire de la composante perpendiculaire à l’axe Soleil-Terre mesurée depuis
l’axe Nord géomagnétique.
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Une fraction de l’énergie transmise par le vent solaire est directement dissipée dans l’iono-
sphère par les précipitations de particules énergétiques. L’autre partie est accumulée dans la
queue sous forme magnétique. L’énergie accumulée est ensuite libérée lors de périodes agitées
appelées sous-orages magnétosphériques.
Le vent solaire exerce aussi une contrainte mécanique sur la magnétosphère. La magné-
topause est régie par un équilibre de pression qui s’écrit localement [Spreiter and Alksne,
1969] :
Pmag = kPSW cos(ψ) (1.15)
où
PSW = nmV 2SW , dans le vent solaire (1.16)
Pmag =
B2
2µ0
, dans la magnétosphère (1.17)
avec ψ l’angle entre VSW et la normale à la magnétopause, et k un coefficient d’efficacité de
collision.
1.3.3 Observation dans l’ionosphère
La figure 1.7 montre le développement d’un sous-orage dans l’ionosphère observée par
l’instrument POLAR. La région lumineuse centrée sur le pôle magnétique est l’ovale auroral.
Il constitue la projection sur l’ionosphère de la coquille magnétique qui contient la couche de
plasma. La précipitation de particules dans la haute atmosphère crée les aurores. En période
calme, ou durant la phase de croissance d’un sous orage, les arcs auroraux sont diffus. Le
champ magnétique mesuré au sol montre de faibles variations, indiquant une intensification
sporadique des électrojets [McPherron, 1970].
Les schémas d’Akasofu [1964] présentés figure 1.5 illustrent le développement d’un sous-
orage auroral. Le premier schéma, à t=0, représente une phase calme. Lorsque la phase
d’expansion commence, à t = 0 ∼ 5min, un arc situé dans le secteur minuit près de la fron-
tière équatoriale de l’ovale auroral s’intensifie brusquement. Cette intensification est d’abord
très localisée puis s’étend en longitude, vers les pôles et vers l’équateur jusqu’à t =∼ 30min.
Au sol, dans le même secteur, de larges baies négatives (voir figure 1.9b) sont observées à
haute latitude sur la composante horizontale (voir annexe D.4) du champ magnétique. Ces
perturbations indiquent une forte intensification de l’électrojet vers l’Ouest qui se développe
dans le secteur nuit en progressant vers le pôle [Wiens and Rostoker , 1975]. Ce champ ma-
gnétique produit par un électrojet dirigé vers l’Ouest est illustré sur la figure 1.6. Dans les
magnétogrammes on observe souvent des micropulsations avec une période d’environ 40-150
secondes appelées Pi2 qui sont aussi un marqueur de sous-orages. Au cours de la phase
d’expansion, l’énergie est dissipée par rayonnement et chauffage Joule. Ensuite commence la
phase de recouvrement. La progression des arcs et de l’électrojet s’inverse et son intensité
diminue.
Au cours des périodes très actives, les orages magnétiques par exemple, les sous-orages
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Figure 1.5 : Schéma illustrant le développement d’un sous-orage auroral. Le centre des cercles est le
pôle nord géomagnétique. Le Soleil est au-dessus des schémas. Cette illustration est tirée de l’article
d’Akasofu [1964].
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Figure 1.6 : Champ magnétique induit par un électrojet dirigé vers l’ouest.
Figure 1.7 : Développement d’un sous-orage vu par le satellite POLAR.
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peuvent être très fréquents et leurs effets se superposent. L’interprétation des données sol est
alors très compliquée.
1.3.4 Observations entre ∼ 6RT et ∼ 25RT
A l’orbite géostationnaire (∼ 6− 12RT ) et dans la queue proche (∼ 8− 25RT ), lors de la
phase de croissance, le diamètre de la queue augmente [Maezawa, 1975] tandis que la couche
de plasma s’amincit progressivement [Aubry et al., 1972]. La topologie magnétique passe
d’une configuration type dipolaire à une configuration étirée, dite configuration de queue.
Sauvaud and Winckler [1980] ont montré qu’à l’orbite géostationnaire la composante BZ du
champ magnétique et le flux de particules énergétiques diminuent graduellement. Le courant
de queue s’intensifie sur une grande échelle [Jacquey and Sauvaud, 1994, Jacquey, 1996] et le
champ magnétique croît dans les lobes [Fairfield and Ness, 1970].
Au déclenchement du sous-orage, la configuration étirée du champ magnétique se relâche
brusquement et devient plus dipolaire. Ce phénomène est appelé dipolarisation. Les dipolari-
sations sont souvent associées ou précédées de larges fluctuations magnétiques. Le courant à
travers la queue est réduit [McPherron et al., 1973, Lui, 1978, Jacquey et al., 1991, Jacquey,
1996] et des injections de particules énergétiques sont détectées [Lopez et al., 1988, Lopez and
Lui, 1990]. Le système de courant se réorganise : une partie du courant à travers la queue est
déviée vers l’ionosphère par l’intermédiaire des courants alignés se formant dans l’électrojet
[Atkinson, 1967, McPherron et al., 1973]. De rapides écoulements de plasmas sont détectés
dans la couche de plasma centrale [Angelopoulos et al., 1992], associés à une impulsion de
champ électrique [Johansson et al., 2009]. A des distance supérieures à 15RT , la couche de
plasma s’amincit rapidement, ce qui est interprêté comme l’effet du champ électrique induit
par la réduction du courant à travers la queue [Sauvaud et al., 1984].
A l’orbite géostationnaire, on observe une forte dipolarisation accompagnée d’injections
de particules énergétiques [Sauvaud and Winckler , 1980]. Les injections/dipolarisations se
propagent en longitude [Nagai, 1982] et vers la Terre [Moore et al., 1981, Jacquey et al.,
1993, Liou et al., 2002].
1.3.5 Observations entre ∼30RT et ∼240 RT
Dans la queue moyenne et distante (∼30RT et ∼240 RT ), lors de la phase d’expansion,
on détecte des écoulements anti-solaires associés à un champ magnétique orienté vers le sud
[Hones, 1977]. Des variations de champ magnétique, orienté nord puis sud, sont fréquem-
ment observées. Elles sont accompagnées d’un écoulement de particules énergétiques dirigé
vers la queue. Ce sont les signatures d’un plasmoïde (particules piégées dans une boucle de
champ magnétique) se dirigeant vers la queue [Moldwin and Hughes, 1991, Slavin et al., 2005].
Un plasmoïde observé depuis les lobes est appelé TCR : Traveling Compression Region. Un
schéma de ces signatures est donnée sur la figure 1.8.
La mission GEOTAIL a révelé que les sous-orages sont associés à des jets antisolaires
qui sont étroitement corrélés avec l’activité aurorale [Jacquey and Sauvaud, 1994]. Rouquette
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Figure 1.8 : Schéma du champ magnétique créé par un plasmoïde se dirigeant vers la queue.
et al. [2000] ont montrés que ces jets peuvent être très étendus constituant un vent planétaire
s’étendant sur plus de 1000RT .
Les signatures principales associées aux sous-orages sont résumées sur la figure 1.9
1.4 Les modèles de sous-orages
Plusieurs modèles ont été proposés pour expliquer la phénoménologie des sous-orages. Ils
sont fondés sur les observations et font l’objet de simulations. Aucun des modèles existant à
l’heure actuelle ne peut expliquer et rendre compte de l’ensemble des observations. Des syn-
thèses de plusieurs modèles ont été imaginées pour tenter d’élaborer un modèle unique. C’est
une tâche difficile car les conditions aux limites (vent solaire et ionosphère) qui contrôlent
la dynamique de la magnétosphère peuvent être très différentes d’un sous-orage à l’autre. Il
n’est peut-être pas possible d’expliquer tous les sous-orages par un processus physique unique
et une séquence d’évènements donnée [Lui, 2000].
Les deux modèles les plus considérés par la communauté, sont le modèle de la ligne neutre
et le modèle de disruption de courant.
1.4.1 Le modèle de la ligne neutre proche de la Terre (NENL)
Le modèle de la ligne neutre suppose que l’accumulation d’énergie magnétique dans la
queue de la magnétosphère conduit à la formation d’une ligne neutre entre 15RT et 30 RT
quelques minutes avant la phase d’expansion du sous-orage, [Coppi et al., 1966, Hones, 1973;
1980, Baker et al., 1996]. La reconnexion magnétique qui se développe à travers cette ligne
neutre convertit l’énergie magnétique accumulée en énergie mécanique aux particules qui sont
fortement accélérées de part et d’autre de la ligne neutre. L’écoulement rapide envoyé vers
la Terre est freiné en arrivant dans la région où le champ magnétique dipolaire domine et
provoque une disruption de courant. Cette dernière induit la réorganisation du système de
courant : création des courants alignés et électrojets. De l’autre côté de la ligne neutre, des
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Figure 1.9 : Schéma illustrant les principales signatures des sous-orages, tiré de l’article de Lui
[2000]. Les panneaux représentent : (a) l’expansion des aurores, (b) les variations magnétiques au sol
à haute et moyenne latitude, (c) et (d) le champ magnétique et l’augmentation du flux de particules
énergétiques dans la queue proche et à l’orbite géostationnaire, (e) la densité et la température
(témoins de l’amincissement de la couche de plasma), et la vitesse dans la queue moyenne, (f) le
champ magnétique et la vitesse dans la queue lointaine (témoins du passage d’un plasmoïde). La
ligne verticale marque le début du sous-orage.
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Figure 1.10 : Schéma illustrant le modèle de la ligne neutre d’après Lui [2000].
plasmoïdes se forment et sont éjectés vers la queue. La ligne neutre reste en place pendant la
phase d’expansion du sous-orage puis se retire vers la queue de la magnétosphère (phase de
recouvrement).
1.4.2 Modèle de disruption de courant
Le modèle de disruption de courant, aussi appelé modèle d’interruption et de déviation
du courant de la couche neutre, a été introduit par Akasofu [1972] et McPherron et al. [1973].
L’arc auroral le plus près de l’équateur est associé à un courant très intense à travers la
queue (∼ 7 − 15RT ), créant un champ électrique qui vient localement augmenter la densité
de courant et provoquer une instabilité de courant. Cette dernière conduit à une disruption
de courant à travers la queue. Le courant interrompu est dévié sur l’ionosphère via des cou-
rants alignés et l’électrojet du secteur minuit, comme illustré par la figure 1.12. Du plasma
est accéléré et injecté vers la Terre. Une onde se propage vers la queue amincissant la couche
de courant côté queue de la disruption. Une ligne neutre peut ensuite être créée [Lui, 1991]
permettant la formation et l’éjection d’un plasmoïde vers la queue.
A l’heure actuelle, le mécanisme provoquant la disruption n’a pas été identifié. Il existe
plusieurs candidats : les instabilités de courants (cross-field current instability) [Lui et al.,
1991, Lui, 1996], le ballonnement (ballooning) [Roux et al., 1991, Erickson, 1995, Liu, 1997].
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Figure 1.11 : Schéma illustrant le modèle de disruption de courant tiré de [Lui, 2000].
Figure 1.12 : Schéma du système déviant le courant vers l’ionosphère (adapté de McPherron et al.
[1973].
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1.5 Dipolarisation
1.5.1 Définition
Les dipolarisations sont l’une des signatures typiques des disruptions de courant. Dans la
littérature les deux termes sont souvent confondus, ce qui peut porter à confusion. Voici une
définition simple :
La communauté scientifique s’accorde à penser que la phase de croissance des sous-orages
magnétosphériques correspond à un étirement de la configuration magnétique et un amincis-
sement de la couche de courant, [Mitchell et al., 1990, Nakamura et al., 2002]. Brusquement la
configuration magnétique se relâche avec le déclenchement du sous-orage, passant d’un type
queue à un type plus dipolaire [Sauvaud and Winckler , 1980]. Ce processus est couramment
appelé "dipolarisation", et est illustré sur la figure 1.13a. Ce phénomène n’a pas de définition
claire mais se caractérise par :
– forte et brutale augmentation de la composante BZ du champ magnétique,
– chauffage du plasma.
En effet, la figure 1.13b (tirée de [Sauvaud and Winckler , 1980]) représente trois diminu-
tions successives des particules énergétiques (protons : 51-120 keV, électrons : 32-51 keV)
associées à une diminution de la composante H du champ magnétique et une augmentation
de la composante V en valeur absolue. Au même instant, l’indice AE s’intensifie. Tout ceci
indique la phase de croissance d’un sous-orage magnétosphérique. Brusquement, la configu-
ration magnétique se relâche, marquée par les lignes verticales. On voit une augmentation de
la composante magnétique H (∼ BZ) et du nombre de particules énergétiques, correspondant
à un chauffage du plasma.
1.5.2 Front de dipolarisations
Les dipolarisations observées pendant les sous-orages dans la queue moyenne apparaissent
sous la forme d’un front de dipolarisation [Nakamura et al., 2002, Runov et al., 2009]. Un
exemple observé par les cinq satellites THEMIS en configuration majeure est illustré sur la
figure 1.14. Les panneaux 1.14a et 1.14b représentent la position des satellites dans les plans
XZ et XY. Le panneau 1.14c montre la composante BZ du champ magnétique mesurée par
chaque sonde. Le satellite le plus éloigné de la Terre est le THEMIS B, ∼ 20RT , il détecte en
premier le front de dipolarisation. Les détections successives du front par les autres sondes
THEMIS indique qu’il se propage vers la Terre à une vitesse de l’ordre de 300km/s.
Ce front est associé à des structures de courant complexes qui assurent la transition entre
deux types de plasma. Des pics d’augmentation du champ électrique ont été détectés à cette
interface [Runov et al., 2009, Sergeev et al., 2009].
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Figure 1.13 : (a) : Schéma représentant le processus de dipolarisation. (b) : Exemple de variation
des flux de protons et d’électrons énergétiques, et du champ magnétique local (composante V et H),
enregistré le 5 Aout 1974 par ATS6. L’indice AE correspondant est présenté en bas. Figure tirée de
[Sauvaud and Winckler, 1980].
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Figure 1.14 : Front de dipolarisations observé par THEMIS [Runov et al., 2009]
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Chapitre 2
Les moyens expérimentaux et outils
2.1 Moyens spatiaux
2.1.1 Les missions THEMIS et ARTEMIS
La mission THEMIS (Time History of Events and Macroscale Interactions During Sub-
storms 1) fut lancée le 17 Février 2007 [Burch and Angelopoulos, 2009]. La mission est consti-
tuée de cinq satellites identiques. Leurs orbites elliptiques et équatoriales, ont été définies pour
couvrir une grande partie de la queue magnéthosphérique et permettre une étude détaillée
de la couche de plasma. Ils mesurent les champs électriques et magnétiques ainsi que les par-
ticules chargées dans la magnétosphère. Tous les quatre jours ils sont alignés au dessus d’un
vaste réseau de magnétomètres et de caméras plein ciel en Amérique du nord pour repérer
dans le temps et l’espace la première intensification d’arc auroral liée au développement d’un
sous-orage magnétosphérique. Cette mission est parfaitement complémentaire aux mission
Double Star et Cluster puisque THEMIS va couvrir des régions opposées à CLUSTER. Par
exemple lorsque THEMIS va couvrir la queue de la magnétosphère (côté nuit), CLUSTER
couvrira le vent solaire et les zones aurorales de moyennes latitudes (côté jour), figure 2.1a.
La quasi-moitié de la magnétosphère sera alors couverte par les trois missions simultanément,
voir Figure 2.9b.
2.1.1.1 Les objectifs et la stratégie orbitale de THEMIS
Cette cinquième mission du programme Medium-class Explorer (MIDEX), porte le nom
de la déesse grecque de la justice car elle doit trancher en toute impartialité entre les deux
principaux modèles de sous-orages : disruptions de courant et reconnexion comme processus
de déclenchement.
Objectif principal : L’étude des sous-orages
L’objectif premier de la mission THEMIS est de répondre aux questions clefs sur les
sous-orages magnétosphériques qui animent la communauté scientifique depuis plus de 40
ans :
1. http ://themis.ssl.berkeley.edu/index.shtml
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1. Comprendre la relation de causalité entre les disruptions de courant et la reconnexion.
2. Etablir où et quand les sous-orages se déclenchent.
3. Déterminer comment les différents processus associés aux sous-orages interagissent et
se propagent.
4. Déterminer comment les sous-orages influencent les aurores.
Pour y répondre, les orbites sont organisées en phases, voire annexe A.1. La phase d’étude
de la queue de la magnétosphère dure environ trois mois chaque l’année. On distingue les
conjonctions quotidiennes, mineures (tous les 2 jours) et majeures (tous les 4 jours).
Quotidiennement, les satellites les plus proches (A, E et D) sont alignés au-dessus du
réseau de magnétomètres et caméras au sol entre 0h30 et 12h30 UT (carte du réseau annexe
B.1).
En conjonction majeure, ce sont les cinq satellites qui sont alignés tous les quatre jours
au-dessus du continent nord américain. THEMIS A est le plus proche, son apogée est à
10RT (un rayon terrestre équivaut à 6378 km environ). Quant aux sondes E et D, leurs
apogées sont à 12RT . Ils forment une grappe permettant d’observer les processus physiques à
petite échelle. Ces satellites sont situés dans la zone où naissent les perturbations de courant.
L’apogée de THEMIS C est à 18RT et celle de THEMIS B à 30RT de manière à encadrer
le site de reconnexion magnétique. L’étude précise de la séquence temporelle dans cette
configuration devrait permettre d’identifier les relations de causalité entre les deux processus
globaux associés aux sous-orages : disruption de courant (in-out) et reconnexion magnétique
(out-in).
En conjonction mineure, les satellites sont alignés de la même façon à l’exception de
THEMIS B. Figure 2.1a montre un exemple d’orbites en phase d’étude de la queue de la
magnétosphère.
Les satellites THEMIS peuvent aussi avoir une configuration semblable à celle de Cluster
pour analyser les petites échelles. Il sont, dans ce cas, regroupés dans la couche de plasma
entre ∼ 8 et 12RT .
Objectifs secondaires
Les ceintures de radiations
THEMIS étudiera aussi les ceintures de radiations de la Terre. Les observations se feront à la
fois dans les ceintures et dans les régions sources des particules (couche de plasma de la queue
magnétosphérique). L’objectif est de déterminer la source et les mécanismes d’accélération des
électrons énergétiques lors des orages magnétiques car ils sont un danger pour les astronautes
et peuvent détruire ou endommager les systèmes embarqués.
Lors de la phase d’étude des ceintures de radiations, les apogées des satellites THEMIS
s’organisent de la même façon mais côté crépuscule (cf tableau A.1). La trajectoire des satel-
lites permet d’obtenir chaque jour huit coupes radiales des ceintures de radiations. Au même
moment, la mission Cluster se trouve dans les ceintures de radiations côté aube, figure 2.1b.
Cette combinaison Cluster-Themis permet une couverture simultanée des deux flancs de la
magnétosphère.
Les interactions vent solaire magnétosphères côté jour
Le dernier objectif de THEMIS est l’étude des interactions vent solaire/magnétosphère côté
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Figure 2.1 : Représentations des trajectoires des satellites dans le plan XYGSE, en phase de queue à
gauche (15-18 février 2008), et en phase ceintures de radiations à droite, (15-18 mai 2008). Images
de SSCweb.
jour, en particulier les phénomènes transitoires sur la magnétopause (déformations ...) et le
choc d’étrave.
Lors de cette phase les apogées sont côté jour, dans l’alignement Soleil/Terre. Les distances
sont les mêmes que précédemment et on distingue trois conjonctions : 2 majeures et 1 mineure.
Tous les quatre jours, les satellites sont alignés, en partant de la Terre, dans l’ordre suivant :
A, E/D, C et B, respectivement à des distances de 10, 12, 18 et 30 RT , c’est la première
conjonction majeure. Tous les huit jours, les cinq satellites sont regroupés à moins de 15RT
et traversent la magnétopause, c’est la deuxième conjonction majeure. Tous les deux jours,
les satellites "proches" et THEMIS C sont alignés, c’est la conjonction mineure.
Ils se sont séparés en 2010, trois restant en orbite autour de la Terre (THEMIS A, D et
E) et deux partant vers la Lune (THEMIS B et C) pour la mission ARTEMIS (Acceleration,
Reconnection, Turbulence and Electrodynamics of Moon’s Interaction with the Sun).
2.1.1.2 ARTEMIS
La Lune ne disposant pas d’atmosphère ni de champ magnétique planétaire propre, rien ne
la protège des rayonnements solaires et cosmiques ni du vent solaire. Quels sont les effets des
électrons énergétiques sur un corps non protégé ? Que se passe-t-il lorsque la Lune entre
dans la magnétosphère ? La mission ARTEMIS (Acceleration, Reconnection, Turbulence,
and Electrodynamics of the Moon’s Interaction with the Sun), constituée des deux satellites
THEMIS B et C en orbite autour de la Lune doit y répondre. Les orbites des satellites sont
très excentriques avec une période de 26h et une séparation de 500km à 5RT , voir Figure 2.2.
ARTEMIS permet aussi une étude multi-points des perturbations du milieu interplanétaire.
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Figure 2.2 : Représentation des deux missions : THEMIS et ARTEMIS. (Images du site THEMIS
de Berkley)
Par ailleurs, lors de leur orbite de transfert, les sondes THEMIS B et C ont fourni des
mesures dans la queue moyenne. En suivant la Lune, elles traversent régulièrement la queue
de la magnétosphère, et permettent ansi de surveiller les plasmoïdes et les jets anti-solaires
produits lors des sous-orages.
2.1.1.3 Les instruments à bord de THEMIS
Les cinq satellites THEMIS sont identiques, en rotation à la même période (3s) et em-
barquent la même plateforme constituée de cinq instruments :
• Fluxgate magnetometers (FGM) : champ magnétique. [Auster et al., 2008]
• Electrostatic analyzers (ESA) : détecteur de particules (électrons : eV - 30keV ; ions eV
- 25keV). citepESAcal, [McFadden et al., 2008a]
• Solid state telescopes (SST) : détecteur de particules hautes énergies (25keV - 6MeV).
[Burch and Angelopoulos, 2009]
• Electric field instruments (EFI) : champ électrique. [Bonnell et al., 2008]
• Search coil magnetometers (SCM) : fluctuations magnétiques basses fréquences et
ondes. [Roux et al., 2008]
Les satellites peuvent fonctionner suivant quatre modes : acquisition lente (SLOW SUR-
VEY MODE) ou rapide (FAST SURVEY MODE), mode BURST particules ou ondes. Sur
la plus grande partie de leur trajectoire, les satellites sont en SLOW SURVEY MODE et
transmettent les données mesurées à chaque rotation (toutes les 3 secondes). Dans les ré-
gions les plus intéressantes pour résoudre les objectifs de la mission, des commandes à bord
déclenchent automatiquement le passage au FAST SURVEY MODE. En FAST SURVEY
MODE FGM transmet ses mesures 16 fois par rotation, SCM et EFI 32 fois, quant à ESA
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Figure 2.3 : A gauche : Les satellites lors de l’assemblage. A droite : disposition de la plateforme
expérimentale (Images du site THEMIS de Berkley)
et SST ils transmettent leurs mesures à chaque rotation mais avec une meilleure résolution
spatiale.
Les phases en mode BURST sont rares et courtes à cause des contraintes de télémétrie.
Leur but est de permettre la résolution et la meilleure compréhension des frontières lorsqu’on
change de région dans la magnétosphère (couche neutre, magnétopause, choc d’étrave ...).
Elles peuvent être déclenchées par commandes au sol ou par des déclencheurs automatiques
à bord. Dans la queue de la magnétosphère les phases BURST sont déclenchées par des
dipolarisations (augmentation de la composante Bz du champ magnétique due à une configu-
ration plus dipolaire des lignes de champ, chauffage des particules) et enregistrent les données
de [-3min à +6min] autour du déclenchement. Dans la partie jour les modes BURST sont
déclenchés par des changements de densité dûs aux différents milieux traversés.
2.1.1.3.a Fluxgate magnetometers (FGM)
L’instrument FGM de THEMIS [Auster et al., 2008] est constitué d’un magnétomètre
tri-axial du type "fluxgate" (les plus utilisés dans les applications spatiales). Il mesure les
variations du champ magnétique environnant dans les trois composantes spatiales. L’orbite
des satellites est telle que les mesures ont lieu successivement dans le vent solaire, la magné-
topause, la queue magnétosphèrique et les régions où le champ dipolaire terrestre (50000nT)
domine. L’instrument doit donc être capable d’effectuer des mesures entre 0.1nT et 25000nT,
avec une résolution de 0.1nT.
Le but de la mission étant de distinguer les variations spatiales et temporelles dans la
magnétosphère, la qualité du magnétomètre doit satisfaire plusieurs critères. Considérant que
la vitesse typique de propagation d’une perturbation associée à un sous-orage peut atteindre
des valeurs de l’ordre de 1000km/s et que l’échelle spatiale est de 100km, alors la variation
temporelle observée au niveau du satellite est d’environ 0.1s. La résolution temporelle du
magnétomètre doit donc être d’au moins 10Hz.
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Figure 2.4 : Coupe simplifiée d’un analyseur électrostatique de type Tophat. Image tirée de [Devoto,
2006].
En réalité, l’instrument FGM de la mission THEMIS peut effectuer des mesures dans la
gamme [-25000 25000]nT et détecter des variations d’amplitude allant jusqu’à 0.01nT. La
résolution temporelle peut aller jusqu’à 128Hz.
Il y a trois modes pour l’acquisition des données :
– SPIN : correspond à la période de rotation du satellite autour de son axe, un point
toutes les 3 secondes.
– LOW : basse résolution, un point tous les 1/4 seconde (~0.25 sec).
– HIGH : haute résolution, un point tous les 1/128 seconde (~0.008 sec).
2.1.1.3.b Electrostatic analyzers (ESA)
Principe d’un analyseur électrostatique de type top hat
Un analyseur électrostatique (schématisé sur la figure 2.4) est composé de deux hémisphères
imbriquées. Celle à l’extérieur possède une ouverture à son sommet qui est surmontée du
top hat. Elle est à la masse tandis que l’hémisphère intérieure est à un potentiel V variable.
Ce système permet de sélectionner les particules en fonction du rapport énergie sur charge.
Les ions sont ensuite dirigés vers les galettes de microcanaux (ensemble de multiplicateurs
d’électrons miniatures parallèles les uns aux autres) puis sont détectés par les anodes.
Présentation
L’instrument ESA de la mission THEMIS [McFadden et al., 2008b] mesure les données plasma
pour des énergies comprises entre quelques électrons volts (eV) et 30keV, et des ions, de
quelques eV à 25keV. Ses déflecteurs électrostatiques de type "top hat" ont un champ de
vue de 180˚× 6˚pour couvrir 4pi stéradian à chaque rotation (Figure 2.5). Le détecteur
d’électrons possède 8 anodes de 22.5° et celui des ions 16 avec une résolution angulaire
jusqu’à 5.625° concentrée dans le plan de rotation du satellite pour résoudre les ions du vent
solaire. Les modes sont adaptés aux régimes plasma rencontrés.
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Figure 2.5 : Photo de l’instrument ESA (a) et schéma (b). Image tirée de [McFadden et al., 2008b].
Cet instrument a lui aussi trois modes d’acquisition des données :
– FULL : haute résolution angulaire (en général 32 niveaux d’énergie et 88 angles so-
lides), faible résolution temporelle (enregistrement des données sur une rotation toutes
les 32 (SLOW SURVEY MODE) ou 128 rotations (FAST SURVEY MODE), ce qui
correspond à quelques minutes).
– REDUCED : faible résolution angulaire (soit 32 niveaux d’énergie et un seul angle en
SLOW SURVEY MODE, soit 24 niveaux d’énergie et 50 angles solides pour les ions et
32 niveaux d’énergie et 6 angles solides pour les électrons en FAST SURVEY MODE,
, haute résolution temporelle (acquisition des données toutes les rotations, ~3 sec).
– BURST : haute résolution angulaire (32 niveaux d’énergie et 88 angles solides), haute
résolution temporelle (acquisition des données toutes les rotations, ~3 sec).
La résolution angulaire influe beaucoup sur le calcul des moments car on les obtient en
intégrant sur la résolution spécifique à chaque mode. Avec cet instrument on peut aussi obtenir
les moments calculés à bord, avec une résolution de 3s. Ils ont la particularité d’inclure une
correction liée au potentiel satellite. Cette correction a pour but d’éliminer les photo-électrons
qui contaminent les mesures.
Problèmes de contaminations
Il existe plusieurs sources de bruit de fond additif ou de contaminations qui peuvent mener à
une mauvaise interprétation des données. Il n’est pas possible de traiter directement toutes les
données avec des routines automatiques, c’est à l’utilisateur de vérifier la qualité des données
qui l’intéressent. Des routines IDL sont toutefois disponibles sur le site de THEMIS 2 pour
traiter les données au cas par cas.
Les sources de bruit de fond ou de contaminations sont les suivantes [McFadden et al., 2008a] :
• les rayons UV du Soleil qui pénètrent directement dans le détecteur,
2. http ://themis.ssl.berkeley.edu
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• les photoélectrons produits par les rayons UV pénétrants,
• les électrons énergétiques qui pénètrent l’instrument jusqu’au détecteur.
Ces trois sources sont susceptibles de déclencher des avalanches d’électrons secondaires dans le
détecteur. La contamination par ces électrons secondaires peut être limitée dès la conception
du déflecteur. Un intérieur rugueux (scalloping) et recouvert d’oxyde de cuivre noir (ebanol
C) permet de les absorber (réfléxions < 5% [Alsop et al., 1998]) et piéger pour qu’ils ne
puisse pas atteindre les galettes de microcanaux. De plus l’analyseur est dessiné de façon à
soumettre les particules et rayons pénétrants à au moins trois réflexions conduisant à une
atténuation du flux de l’ordre de 99.99%.
Rayons UV La quantité de photons UV pénétrants a été estimée lors d’une période calme
quand l’un des satellites en mode FAST SURVEY était dans les lobes de la magnétosphère.
Les flux d’ions étaient alors négligeables. La contamination a été étudiée à partir des angles
solides dirigés vers le Soleil. Les pics de contaminations mesurés étaient inférieurs à 20
coups/seconde sur toutes les anodes (moins que CLUSTER qui était à environ 50 coups/sec).
Photoélectrons Les photoélectrons (< 20eV en général) contaminent le détecteur d’élec-
trons. Ils proviennent de l’instrument EFI, de la surface du satellite ou des surfaces internes
du détecteur. Généralement, ceux qui ont une énergie plus grande que le potentiel satellite
s’échappent vers le plasma, donc lorsqu’on connait le potentiel du satellite on peut différencier
les photoélectrons réfléchis et ceux du plasma ambiant. Une source de contamination vient
de l’interaction avec la surface du satellite. Lorsqu’on ne connait pas le potentiel satellite
il est toujours possible d’estimer la contamination en comparant des spectrogrammes basse
énergie et le spectrogramme caractéristique des photoélectrons. La dernière source vient de la
surface interne du détecteur. Elle ne contamine la plupart du temps que les plus bas niveaux
d’énergie et se concentre sur quelques angles solides dirigés vers le Soleil. Cette source n’a
pas un impact important sur le calcul des moments mais peut quand même être facilement
retirée si besoin.
Electrons énergétiques Les électrons énergétiques contaminent à la fois le détecteur
d’ions et celui des électrons. Voyons d’abord le détecteur d’électrons.
Les électrons primaires heurtent la surface proche de l’entrée du détecteur produisant
ainsi des électrons secondaires qui viennent se mêler aux électrons primaires dans les bas
niveaux d’énergie. En plus des électrons secondaires produits, les électrons primaires diffusés
dans le détecteur produisent un rayonnement continu de freinage (Bremsstrahlung X-rays)
qui augmente le nombre de coups/secondes.
La contamination due aux électrons secondaires est supprimée dans le détecteur d’ions
grâce à un potentiel de -2kV appliqué entre l’analyseur électrostatique et les galettes à mi-
crocanaux. Aucun électron d’énergie inférieur à 2keV ne peut passer. Les observations dans
la couche de plasma ont montré que la contamination existe lorsque les flux d’électrons ont
une énergie supérieure à 100keV. Figure 2.6(b) et (c) représentent respectivement les spec-
trogrammes en flux d’énergie des électrons et des ions regroupant les données ESA et SST
donc basses et hautes énergies. Lorsque des électrons énergétiques (≥ 100keV ) sont détectés
(panneau b), on note qu’en réponse une augmentation du nombre d’ions basse énergie (pan-
neau c) et de la densité des ions (panneau d) est détectée. Cette contamination est due au
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rayonnement continu de freinage (Bremsstrahlung X-rays).
Les électrons énergétiques peuvent aussi induire des erreurs dans la vitesse et la tempé-
rature des ions. Il faut donc être vigilant pour le calcul des moments.
Décontamination des données
L’équipe THEMIS a développé des routines de décontamination des données qui sont dis-
ponibles en ligne sur le site de THEMIS. Ces routines en IDL sont à utiliser avec le logiciel
TDAS (THEMIS Data Analysis Software).
Dans ce logiciel, une fonction permet de calculer les moments et sortir les spectrogrammes.
Le simple ajout d’un mot clé après l’appel de cette fonction permet de décontaminer les
données. Ce mot clé doivt être appliqués en fonction de l’événement avec des paramètres
bien souvent différents d’un évènement à l’autre. Plusieurs façons de faire sont possibles,
automatique, semi-automatique et manuelle. Voici, par exemple, une procédure manuelle que
j’ai fréquemment utilisée.
Le processus de décontamination est réalisé par anode. On choisit le nombre de points de
plus petites valeurs en flux d’énergie que l’on va moyenner pour estimer le bruit de fond,
généralement 3 points. Pour finir on choisit le facteur par lequel on va multiplier l’estimation
du bruit de fond avant de le soustraire à tout le spectrogramme. Toutes ces valeurs sont
choisies arbitrairement et modifiées en fonction des résultats en sortie. Il faut faire attention
à ne pas "trop décontaminer" pour ne pas enlever des valeurs réellement mesurées.
Un exemple est donné Figure 2.6. Les panneaux b,c et d sont respectivement les spec-
trogrammes des électrons et des ions (ESA et SST combinés) et la densité des ions (ESA)
avant traitement. La contamination des ions basse énergie par les électrons haute énergie est
clairement visible juste avant 6h00. Le résultat de la décontamination est représenté sur les
panneaux e, f et g, qui sont identiques aux panneaux b,c et d mais cette fois les données
ont été traitées. Les paramètres utilisés étant 3 points pour estimer le bruit de fond et 2.5
comme facteur multiplicateur. C’est le meilleur résultat obtenu, pourtant panneau (g) on
voit une discontinuité dans la densité des ions (léger trou) à l’endroit où il y avait le pic de
contamination.
2.1.1.3.c Solid state telescopes (SST)
Présentation
Pour détecter les particules énergétiques on utilise un semi conducteur de Silicium. Une
particule incidente va y créer des paires électrons-trous permettant de récupérer les impulsions
de courant.
L’instrument SST est constitué de détecteurs d’électrons et d’ions hautes énergies, de
25keV à 6MeV. Il est constitué de deux unités possédant chacune un détecteur d’électrons
et un détecteur d’ions. D’un côté un aimant (0.1T) dévie les électrons pour ne permettre
l’entrée que des ions dans le détecteur et de l’autre côté une succession de feuilles (aluminium,
polyamide, aluminium) bloque les ions pour ne laisser passer que les électrons. Un atténuateur
mécanique à déclenchement automatique permet d’éviter la saturation du détecteur et de le
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Figure 2.6 : Exemple de contamination par les électrons énergétiques dans la couche de plasma le
14 Mars 2009 avec THEMIS A. (a) Champ magnétique dans les trois composantes en coordonnées
GSM. (b) spectrogramme non traité en flux d’énergie des électrons en fonction du temps en eV
(association des données ESA et SST). (c) spectrogramme non traité en flux d’énergie des ions en
fonction du temps en eV (association des données ESA et SST). (d) Densité d’ions non traitées
(données ESA). (e) spectrogramme après traitement en flux d’énergie des électrons en fonction du
temps en eV (association des données ESA et SST). (f) spectrogramme après traitement en flux
d’énergie des ions en fonction du temps en eV (association des données ESA et SST). (g) Densité
d’ions après traitement(données ESA).
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Figure 2.7 : A droite, photo des deux unités de l’instrument SST (Images du site THEMIS de
Berkley). A gauche, représentation de la position de ces deux unités sur le satellite (Image tirée de
la présentation de Davin Larson au GEM workshop 2009).
protéger de flux trop importants de particules énergétiques. Cela permet d’éviter la saturation
de comptage et de prolonger la durée de vie de l’instrument. Les deux unités sont positionnées
côte à côte, voir Figure 2.7, et à l’envers pour les particules venant de la même direction. Le
champ de vue globale du satellite grâce à la rotation est de 360˚× 148˚.
Contamination
Il faut être très prudent avec les données de l’instrument SST, en particulier pour les hautes
énergies. Les mesures peuvent être saturées que l’atténuateur soit ouvert ou fermé. Les don-
nées électrons sont contaminées par les protons, et les données protons sont contaminées par
des protons et par des électrons de plus haute énergie. Le problème le plus important bien
visible sur les spectrogrammes et les distributions en angle est la contamination due au Soleil,
Figure 2.6(b) et (c). En effet, lors du positionnement des satellites, l’axe du spin n’a pas pu
être respecté et l’instrument voit le Soleil.
La contamination par les UV touche les secteurs dirigés vers le Soleil et les voisins proches.
Plusieurs méthodes sont possible pour la supprimer. Soit tout simplement ne pas tenir compte
des secteurs contaminés en les enlevant du calcul des moments. Soit remplacer les données
des secteurs touchés par une interpolation. C’est cette deuxième méthode que j’ai utilisée au
cours de la thèse (figures 2.6e, 2.6f et 2.8).
2.1.2 Les autres missions pour analyser la magnétosphère
2.1.2.1 GEOTAIL et POLAR
L’activité de la magnétosphère est conjointement observée depuis l’espace avec les ins-
truments embarqués sur les satellites artificiels, et depuis sol avec les magnétomètres et les
imagers auroraux. Lancé en 1992, la mission Geotail étudie la magnétosphère sur une orbite
quasi-équatoriale (périgée 57 000 km, apogée 200 000 km, inclinaison 29°), avec des instru-
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Figure 2.8 : Spectrogrammes en flux d’énergie en fonction de l’angle φ des ions (a : contaminé,
b : décontaminé) et des électrons (c : contaminé, d : décontaminé), donnés par l’instrument SST.
ments mesurant le champ magnétique et le plasma [Nishida et al., 1997]. Cette mission peut
aussi être utilisée en tant que moniteur rapproché du milieu interplanétaire. En 1996, la mis-
sion POLAR, [Harten and Clark, 1995], vient compléter l’étude en se focalisant sur les zones
aurorales et les cornets polaires grâce à son orbite polaire (périgée 11500 km, apogée 57000
km, inclinaison 90°), voire figure 2.9a.
2.1.2.2 Cluster
Lancée en 2000, la mission CLUSTER est la première mission spatiale composée d’une
constellation de quatre satellites qui collectent in-situ des données en 3D dans la magnéto-
sphère [Rème et al., 2001]. Prévue pour durer jusqu’en janvier 2003, elle n’a pas cessé de
bénéficier d’extensions grâce à ses excellentes performances. CLUSTER a une orbite polaire
elliptique (périgée : 19 000 km, apogée : 119 000 km, période 57heures) approprié à l’étude
du vent solaire, de la magnétopause, et des cornets polaires mais n’offre par contre qu’une
couverture très limitée de la couche de plasma.
La distance de séparation entre les quatres satellites de la mission CLUSTER varie entre
100km et 20000km. Ils embarquent tous une plateforme expérimentale identique comprenant
onze instruments mesurant les champs magnétiques, les ondes et les particules [Escoubet et al.,
1997].
Les deux instruments évoqués dans cette thèse sont :
– FGM, FluxGate Magnetometer, [Balogh et al., 1997],
– CIS, Cluster Ion Spectrometry, [Reme et al., 1997]
Une description des autre instruments se trouve, par exemple, dans la thèse de Darrouzet
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Mission Caractéristiques Objectifs
Geotail
1992 -
1 satellite
Orbite
quasi-equatoriale
1. Déterminer les caractéristiques du plasma, des champs élec-
triques et magnétiques de la queue magnétosphèrique proche et
distante.
2. Déterminer le rôle de la queue proche et distante dans les
sous-orages, et dans l’équilibre énergétique de la magnétosphère.
3. Étudier les processus qui déclenchent la reconnexion dans
la queue proche et observer à l’échelle microscopique les mé-
canismes de conversion d’énergie dans la zone de reconnexion.
4. Étudier les processus de transport et conversion d’énergie dans
la couche de plasma, la magnétopause, et le choc d’étrave.
Polar
1996 -2008
1 satellite
Orbite polaire
1. Imager la zone aurorale et diagnostiquer la quantité d’énergie
qui y est déposée.
2. Étudier l’accélération des particules dans cette région.
3. Établir une carte complète des fonction de distribution des
particules, incluant le cône de perte.
Cluster
2000 -
4 satellites
tétraèdre
orbite polaire
1. Etudier les processus de décélération, déflection/réflextion et
thermalisation des ions au niveau du choc d’étrave. Comprendre
la transmission des ondes électromagnétiques à travers le choc
d’étrave et la magnétogaine.
2. Mesurer en 3D les structures observées à la magnétopause,
déterminer sa géométrie locale et mesurer le champ électrique
ambiant.
3. Obtenir les fonctions de distribution des ions et électrons en
3D au niveau des cornets polaires. Etudier et caractériser les
vortex dans les écoulements de plasma.
4. Déterminer le rôle des lobes en tant que région de transition
des particules du vent solaire vers l’ionoshpère.
5. Déterminer l’origine des faisceaux d’ions dans la queue magné-
tosphérique et comprendre les mécanismes qui les créent. Calcu-
ler la densité de courant des courants alignés. Etudier les pro-
cessus d’accélération de particules et les disruptions de courant
dans la queue.
6. Etudier les écoulements de plasma et la précipitation des par-
ticules dans les zones aurorales.
Double star
2003 - 2009
2 satellites
TC-1 : orbite
équatoriale
TC-2 : orbite
polaire
1. Comprendre le transfert de plasma et d’énergie provenant du
vent solaire au travers de toutes les frontières de la magnéto-
sphère : choc d’étrave, magnétopause, cornets polaires, et limites
de la couche de plasma.
2. Etudier la reconnexion magnétique au niveau de la magnéto-
pause et dans la queue magnétosphérique.
3. Etudier l’accélération du plasma à la magnétopause, dans la
queue, et dans les régions aurorales.
4. Comprendre l’action des micro-structures dans les processus
plasma à plus grande échelle.
5. Comprendre le fonctionnement des sous-orages et leur déclen-
chement.
6. Etudier les orages magnétiques et leurs effets sur la magnéto-
sphère et l’ionosphère.
Table 2.1 : Les autres mission pour l’étude de la magnétosphère : objectifs. 37
2.1. Moyens spatiaux
Figure 2.9 : Vue d’artiste de la magnétosphère de la Terre avec les orbites des satellites (a)
CLUSTER, Polar et Geotail, (b) CLUSTER, Double Star et THEMIS.
[2006].
FluxGate Magnetometer Balogh et al. [1997]
Cet instrument est composé de deux magnétomètres tri-axiaux de type fluxgate. Il mesure les
trois composantes du champ magnétique avec une résolution temporelle entre 22.4Hz (mode
normal) et 67Hz (mode burst). Il possède cinq modes opératoires pour fournir des données
de bonne résolution dans les différentes régions qu’il traverse. La résolution instrumentale de
l’ordre de 0.1nT.
Cluster Ion Spectrometry [Reme et al., 1997]
Cet instrument est composé de deux spectromètres complémentaires : CODIF (COmposition
and DIstribution Function analyser) et HIA (Hot Ion Analyser).
CODIF est un spectromètre de masse qui fournit les fonctions de distributions en 3D
des principaux ions présents dans la magnétosphère sur une gamme d’énergie d’environ 0-
40keV/q. Sa résolution temporelle équivaut à la rotation du satellite ∼ 4 secondes.
HIA ne résout pas la masse des ions. Cependant, il offre une meilleur résolution angulaire
que CODIF (5.6°×5.6°) et une plus grande sensibilité. Les ions sont détectés sur une gamme
d’énergie entre ∼ 5eV/q et ∼ 2KeV/q toutes les 4 secondes.
2.1.2.3 Double Star
En 2003 CLUSTER fut complétée par les deux satellites Double Star, la première mission
chinoise dédiée à l’étude de la magnétosphère terrestre [Liu et al., 2005]. Prévue pour 18 mois
elle fut étendue jusque fin 2009. Grâce à ses deux satellites aux orbites différentes (TC-1 :
Orbit : 570 x 78 970 km, inclinaison 28.5° ; TC-2 : orbite : 700 x 39 000 km, inclinaison 90°),
elle enrichit la mission CLUSTER en fournissant une information sur la dynamique de la
queue à échelle moyenne ∼ 10RT (figure 2.9b).
Les deux satellites sont équipés de huit instruments mesurant le champ magnétique, les
fonctions de distributions des ions et électrons (basses et hautes énergies) ainsi que les atomes
énergétiques neutres. Un système de contrôle du potentiel plasma est ajouté sur TC-1 pour
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le garder proche du potentiel plasma.
Le satellite TC-1 est équipé en partie des mêmes instruments que CLUSTER : FGM pour
la mesure du champ magnétique et HIA pour les particules. CODIF n’existe pas pour Double
Star. Pour les autres instruments et l’autre satellites plus de détails sont dans l’article de Liu
et al. [2005].
Les objectifs et principales caractéristiques de ces missions sont résumés dans le tableau
2.1.
2.1.3 Les moniteurs du vent solaire
2.1.3.1 WIND
Le satellite Wind a été lancé en 1994. Il orbite autour du point de Lagrange L1 (point
d’équilibre gravitationnel entre le Soleil et la Terre, à environ 1.5 millions de kilomètres de
la Terre). Il mesure le plasma, les particules énergétiques et le champ magnétique interpla-
nétaire pour étudier l’influence du vent solaire sur la magnétosphère et l’ionosphère. Il doit
aussi permettre de comprendre les processus basiques de la physique des plasmas ayant lieu
dans le vent solaire proche de la Terre.
A son bord, l’instrument MFI (Magnetic Fields Investigation), composé de deux magné-
tomètres tri-axiaux de type fluxgate, [Lepping et al., 1995], mesure le champ magnétique
interplanétaire. L’instrument SWE (Solar Wind Experiment) mesure les ions et électrons
dans le vent solaire et les régions de pré-choc (foreshock). En haute résolution temporelle, les
ions sont détectés entre 200eV et 8keV, les électrons entre 7eV-22keV. En haute résolution
angulaire, les faisceaux d’électrons dans le vent solaire sont mesurés entre 5eV et 5keV. Voir
l’article de Ogilvie et al. [1995] pour plus de détails.
2.1.3.2 ACE
Le satellite ACE (Advanced Composition Explorer) est une mission de la NASA, [Stone
et al., 1998]. Il a été lancé en 1997. Il orbite autour du point de Lagrange L1. De cette
position il peut mesurer en continu le vent solaire, le champ magnétique interplanétaire, et
les particules énergétiques en provenance du Soleil. Comme Wind, il est très utile pour la
météorologie spatiale.
ACE effectue cinq rotations par minute, son axe de rotation est selon la direction Soleil-
Terre. L’instrument pour la mesure du champ magnétique est identique à celui à bord de
Wind (MFI), [Smith et al., 1998]. L’instrument SWEPAM (Solar Wind Electron Proton
Alpha Monitor) est utilisé pour mesurer les particules du vent solaire. Pour limiter les coûts
de la mission, le modèle de rechange de l’instrument développé pour la mission Ulysses a été
utilisé avec quelques modifications pour l’adapter à la période de rotation du satellite. Il est
composé de deux analyseurs électrostatiques suivis de channeltrons (CEMs), un pour les ions
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(0.26-36keV), l’autre pour les électrons (1eV-1350eV). Plus de détails sur cet instrument dans
l’article de McComas et al. [1998].
2.1.3.3 La base de donnée OMNI
La base de donnée OMNI 3 regroupe une quantité de données plasmas et champs ma-
gnétiques du vent solaire décalées dans le temps jusqu’au choc d’étrave de la Terre. Les
résolutions disponibles sont 1 et 5 minutes, et 1 heure. Les données de tous les satellites
présents dans le vent solaire sont utilisées (généralement ACE, Wind, IMP-8, Geotail) pour
donner une meilleure estimation des données décalées.
2.1.4 Les satellites géosynchrones
2.1.4.1 LANL
Les satellites LANL (Los Alamos National Laboratory) sont des satellites géosynchrones
qui effectuent des mesures scientifiques autour de la Terre à une distance radiale de 6.6RT .
Certains sont équipés de l’instrument SOPA (Synchronous Orbit Particle Analyzer) qui me-
sure les particules énergétiques avec une haute résolution. Les électrons sont détectés entre
30keV-2MeV sur 12 canaux d’énergie, les ions entre 75keV-200Mev sur 26 canaux d’énergie.
Cet instrument est aussi capable de mesurer les ions lourds pour une énergie supérieure à
0.5MeV, sur 10 canaux pour sept groupes de masse. Pour plus de détails voir l’article de
Belian et al. [1992] et Reeves and et al. [1997].
2.1.4.2 GOES
Les satellites GOES (Geosynchronous Operational Environnement Satellites) sont des sa-
tellites à but météorologique qui sont également utilisés pour l’observation de l’environnement
terrestre grâce au système SEM (Space Environement Monitor). Ce système est équipé d’un
magnétomètre qui relève l’intensité et l’orientation du champ magnétique local. La résolution
de l’instrument est de 0.2nT. Pour plus de détails voir [Singer et al., 1996].
2.2 Moyens au sol
2.2.1 Le réseau THEMIS
Le réseau d’observation au sol de THEMIS est composé de caméras plein ciel et de magné-
tomètres [Mende et al., 2008]. Il couvre tout le continent nord américain de l’est du Canada
à l’Alaska. Il permet aux observations des satellites THEMIS d’être mises dans un contexte
plus global d’activité de la magnétosphère.
2.2.1.1 Caméras plein ciel
Le réseau de vingt caméras plein ciel (ASI : All Sky Imagers) couvre une large section de
l’ovale auroral sur le continent nord américain. Leurs positions sont représentées sur la figure
3. http ://omniweb.gsfc.nasa.gov/
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Figure 2.10 : Carte du réseau de magnétomètres et imageurs auroraux. Les cercles sont les champs
de vue des caméras plein ciel.
2.10, un tableau de leurs coordonnées se trouve en annexe B.1. Elles observent la lumière
des aurores avec un champ de vue supérieur à 170°, [Harris et al., 2008]. Toutes les caméras
composant ce réseau sont synchronisées et prennent une image toutes les trois secondes. Les
images obtenues ont une résolution de 256×256 pixels.
Un exemple d’observations obtenues avec les caméras plein ciel est présenté figure 2.11. Le
panneau du haut est un kéogramme, en dessous on peut voir les images acquises par les camé-
ras. Un kéogramme est créé à partir d’une colonne de pixels (en général le long du méridien)
extraite des images. Ces colonnes sont mises les unes à côté des autres pour analyser l’expan-
sion des aurores. L’abscisse représente le temps et l’ordonnée la latitude géographique (ici en
numéros de pixels du sud : 0, au nord : 255 ou en angles). La couleur représente l’intensité
lumineuse. Sur le kéogramme de la figure 2.11, une heure de données est représentée pour la
station RANK, le 31 Mars 2009 entre 5h00 et 6h00. Les lignes jaunes verticales correspondent
aux temps des images en dessous. Entre 5h00 et 5h05, le kéogramme est principalement noir,
avec tout de même une bande violette vers le pixel 230 et une autre bleue/violette en dessous
du pixel 50. Sur la succession d’images de la figure 2.11, on observe au nord-ouest une tache
rouge quasi-circulaire sur toutes les images : il s’agit de la Lune. C’est ce qui provoque la
bande violette autour du pixel 230. Au sud-est, la tache de lumière détectée a la même forme
sur toutes les images, il s’agit donc de pollution lumineuse et non d’un arc auroral.
A 05h05, sur le kéogramme on distingue une brève intensification lumineuse et sur l’image
on perçoit un arc superposé à la pollution lumineuse. Sur le kéogramme on le voit s’étendre
progressivement vers le nord, ce qui correspond aux images où l’on voit une aurore se dé-
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velopper et se propager vers le nord et vers l’ouest. Entre 5h30 et 5h40 l’aurore recouvre la
totalité de l’image et la totalité du kéogramme. Ensuite, elle disparaît progressivement.
Des nuages se déplaçant rapidement peuvent avoir la même signature que des aurores
sur un kéogramme, c’est pourquoi il est nécessaire de toujours vérifier avec les images des
caméras plein ciel pour ne laisser aucun doute. On aperçoit parfois des traits horizontaux
sur les kéogrammes, il s’agit des étoiles du fond du ciel suffisamment lumineuses pour être
détectées. Des traits verticaux seront eux liés au passage d’une voiture à proximité de la
station.
2.2.1.2 Magnétomètres
Les magnétomètres sont de type fluxgate. Ils sont généralement enterrés dans le sol pour
limiter les problèmes liés aux changements de température. Il existe deux réseaux pour la
mission THEMIS. L’un est constitué de 10 magnétomètres développés par UCLA et installés
avec les stations de caméras plein ciel au Canada et en Alaska, c’est le réseau GBO (Ground
Based Observatories). L’autre est constitué de onze magnétomètres installés dans des écoles
en Alaska et dans le nord des Etats-Unis, c’est le réseau EPO (Education and Public Ou-
treach). La carte de ces deux réseaux est donnée figure 2.12, les coordonnées de toutes les
stations disponibles sont dans le tableau C.1. Les données sont fournies dans le système de
coordonnées HDZ (annexe D.4).
En complément des observatoires sol associés au réseau THEMIS, j’ai utilisé les réseaux
IMAGES (Scandinavie) et SUPERMAG (planétaire).
2.2.2 Les indices
2.2.2.1 Les indices AE, AU, et AL
Les indices AE, AU et AL sont les témoins de l’activité des électrojets. Ils sont obtenus
à partir de la composante H (du système de coordonnées HDZ, voir annexe D.4) du champ
magnétique mesurée par douze stations situées entre +65° et +70° de latitude. La position
de ces stations est représentée sur la figure 2.13.
L’indice AU (Auroral Upper) est l’enveloppe supérieure de l’ensemble des douze mesures
de la composante H. Il donne une estimation de l’intensité des électrojets dirigés vers l’est.
L’indice AL (Auroral Lower) est l’enveloppe inférieure. Il est un indicateur des courants io-
nosphériques dirigés vers l’ouest. Une brusque décroissance de cet indice est souvent liée à un
électrojet vers l’ouest qui se développe lors des phases de dissipation d’énergie dans la queue
de la magnétosphère.
L’indice AE est la différence entre l’indice AU et l’indice AL, AE = AU - AL. Il fournit
une estimation de l’activité aurorale globale, indépendant de la polarité des électrojets.
Ces indices peuvent être calculés pour des réseaux particuliers tel THEMIS, IMAGE ou
SUPERMAG. Celui calculé pour SUPERMAG est basé sur 100 stations de magnétomètres.
42
CHAPITRE 2. LES MOYENS EXPÉRIMENTAUX ET OUTILS
Figure 2.11 : Exemple de kéogramme et images associées
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Figure 2.12 : Positions des magnétomètres des réseaux GBO et EPO. Image provenant de l’article
de [Russell et al., 2008]
.
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Figure 2.13 : Représentation des douze stations utilisées pour le calcul des indices AE, AU, et AL.
2.2.2.2 L’indice PC
L’indice PC (Polar Cap) caractérise l’activité magnétique, liée aux courants ionosphé-
riques et courants alignés, au niveau de la calotte polaire. Il a été créé pour mesurer la part
des courants ionosphériques due à la convection des lignes de champ magnétique. La convec-
tion étant corrélée avec le vent solaire, l’indice donne une estimation du flux d’énergie du
vent solaire arrivant dans la magnétosphère. Il y en a un pour le nord PCN et un pour le sud
PCS. Ils utilisent les variations magnétiques d’une seule station proche des pôles. L’indice est
défini comme suit :
PC = ζ(∆FPC − β)
α
(2.1)
où
– ∆FPC est la variation du champ magnétique horizontal de la calotte polaire projeté
sur la "direction optimale". La "direction optimale" est la direction horizontale perpen-
diculaire au courant équivalent moyen (DP2, courants ionosphériques de Hall). ∆FPC
est définit comme suit : ∆FPC = αEm+ β, où Em est le champ électrique géo-effectif
dans le vent solaire. Ce champ électrique est défini comme suit : Em = VSWBT sin2
(
θ
2
)
.
VSW est la vitese du vent solaire, BT la composante transverse du champ magnétique
interplanétaire (
√
B2Y +B2Z), et θ l’angle polaire entre la direction ZGSM et BT .
– β et α sont des coefficients de normalisation définis pour chaque heure UT (Universal
Time) et selon les mois,
– ζ vaut 1m/mV.
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Cet indice à été introduit pour la première fois par Troshichev et al. [1979].
2.2.2.3 Les indices DST et sym-H
Lors des orages magnétiques, au niveau de l’équateur et à basse latitude, on observe une
décroissance de la composante horizontale du champ magnétique (H) qui peut être représentée
par deux composantes : (i) un champ magnétique uniforme, parallèle à l’axe du dipôle et
dirigé vers le sud (composante symétrique), et (ii) un champ magnétique longitudinal non
uniforme (composante asymétrique). Les indices DST et sym-H mesurent la magnitude de la
composante symétrique de la perturbation magnétique. L’anneau de courant est généralement
considéré comme la source de cette perturbation.
DST
L’indice DST (Disturbance Storm Time) est utilisé pour étudier le développement et l’in-
tensité des orages magnétiques et du courant annulaire. Une perturbation négative du DST
reflète la dérive vers l’ouest des particules énergétiques produites lors d’une orage magnétique.
Cet indice est calculé à partir de la composante H du champ magnétique de quatre stations
à basse et moyenne latitude depuis 1957. Il a une résolution temporelle d’une heure. Il est
défini comme la moyenne de la perturbation observée dans la composante H par les quatre
stations (Di) divisée par la moyenne des cosinus de la latitude du dipôle aux quatre stations
cos(λi) :
Dst(t) =
4∑
i=1
Di(t)
4∑
i=1
cos(λi)
(2.2)
Plus de détails disponibles dans [Sugiura et al., 1991]. avec
Di = Hobs −Hbase − Sq (2.3)
où Hobs est la composante H du champ magnétique mesuré, Hbase la ligne de base de la
station, et Sq (solar quiet daily variation) représente les variations induites dans le champ
magnétique de la Terre par la variation diurne du Soleil.
Sym-H
Les indices Sym-H et DST sont calculés de façons similaires mais pas totalement identiques.
Les stations utilisées et la façon de soustraire la ligne de base diffèrent. La résolution tem-
porelle de Sym-h est d’une minute alors que celle du DST est d’une heure. Une étude a
été menée par Wanliss and Showalter [2006] qui a montré que la différence entre les indices
Sym-H et DST est tout à fait négligeable. L’indice Sym-H est donc aussi utilisé comme un
indicateur de l’intensité du courant annulaire.
2.3 Les outils informatiques
Les données de la mission THEMIS sont publiques. Un logiciel, et des routines sont
fournies librement et enrichies chaque jour. Ceci a permit le développement de services en
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lignes et de centres de données (exemples : CDPP, CDAweb ...).
2.3.1 TDAS
L’équipe THEMIS a développé un logiciel pour traiter les données : TDAS 4 (THEMIS
Data Analysis Software Suite). Il s’agit d’une bibliothèque de routines IDL. Il est possible
de télécharger, lire, analyser, traiter et tracer les données qui sont la plupart du temps au
format cdf. Ces routines traitent plusieurs types de données : celles non calibrées (L1), celles
calibrées en unités physiques (L2), ainsi que les moments à bord. Une interface graphique
dans laquelle les routines les plus importantes sont simples d’accès est aussi disponible. Le
logiciel bénéficie de mises à jour quotidiennes.
Je me suis beaucoup servie de ce logiciel pour traiter/décontaminer les données (vues précé-
demment) mais aussi pour travailler avec les données des caméras plein ciel et calculer l’indice
AL propre au réseau THEMIS.
2.3.2 AMDA
AMDA (Automated Multi-Dataset Analysis) est un outil en ligne pour l’analyse des don-
nées mutli-satellites. Il permet de visualiser et télécharger les données des bases de données
locales ou distantes. Une de ses particularités est la facilité de faire des recherches condi-
tionnelles automatiques et d’obtenir des tableaux de temps correspondants. AMDA est un
service développé par le CDPP (Centre de Données de la Physique des Plasmas 5), pour plus
de détails voir l’article de Jacquey et al. [2010].
Ce service a été très utile pour l’étude statistique décrite dans cette thèse.
2.3.3 CL
Le logiciel Cl 6 a été créé dans les années 2000 pour le projet Cluster par Emmanuel Pe-
nou au CESR. Il a été par la suite adapté pour d’autres missions. Très utile pour les études
mutli-instruments, il permet de visualiser et d’effectuer des calculs sur les données de plu-
sieurs satellites tels : ACE, WIND, Cluster, DOUBLE-STAR, GEOTAIL, GOES, STEREO,
THEMIS, les indices de la base de données OMNI ...
2.3.4 TIPSOD
Le logiciel TIPSOD 7 offre une visualisation en 4D des orbites des satellites. L’affichage
de la magnétopause, du choc ou de la couche neutre ou des stations de magnétomètres est
possible. Le logiciel calcul aussi la projection de la position des satellites au niveau du sol.
4. http ://themis.ssl.berkeley.edu/software.shtml
5. htpp ://cdpp.cesr.fr
6. http ://clweb.cesr.fr/
7. http ://sscweb.gsfc.nasa.gov/tipsod/
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Chapitre 3
Etude des changements associés à
trois sous-orages successifs dans la
queue moyenne.
3.1 Introdution
Pour étudier les phénomènes de propagation de structures de plasma dans la queue,
les mesures multi-points sont nécessaires. Il est par exemple possible d’utiliser les données
obtenues simultanément par les deux missions CLUSTER et DOUBLE STAR fournissant
des mesures dans la queue proche (X ∼ −10RT ) et dans la queue moyenne (X ∼ −18RT ).
L’analyse présentée dans ce chapitre été menée par Jean-André Sauvaud, j’ai participé aux
discussions et à l’interprétation des données en association avec les simulations numériques
2D réalisés par Mitsuo Oka et adaptées spécifiquement à ce cas d’étude. Cette étude a fait
l’objet d’un article Sauvaud et al. [2012], je l’ai présentée deux fois dans des conférences
internationales (présentations invitées).
3.2 Etude de cas : 31 août 2005
3.2.1 Contexte
Le 31 août 2005, un nuage magnétique semble atteindre la Terre. En effet, la composante
BZ du champ magnétique interplanétaire observé par ACE (figure 3.1a) devient négative
vers 12h et le reste pendant environ 10h. GEOTAIL observe le même profil de courbe dans la
magnétogaine. La pression dynamique du vent solaire mesurée par les deux satellites atteint
un maximum de presque 12nPa vers 13h20 (voir figure 3.1b). Vers 19h, ACE montre une
brusque diminution de Pdyn, la magnétosphère est alors moins comprimée ce qui permet à
GEOTAIL d’y entrer.
Ce fort couplage entre le vent solaire et la magnétosphère provoque une série de sous-orages
dans la queue. De forts électrojets se développent à partir de 12h, l’indice AE (figure 3.1d)
atteint des valeurs supérieures à 1500nT. A chaque augmentation de l’indice AE, correspond
une dipolarisation. La figure 3.1c représente les composantes BX et BZ du champ magnétique
3.2. Etude de cas : 31 août 2005
mesuré dans la queue par CLUSTER-3, |BX | est très élevé. Les lignes verticales marquent les
débuts des trois dipolarisations. Elles sont toutes associées à une diminution de |BX |. Elles
sont aussi observées par le satellite DOUBLE STAR (TC-1). Les positions des satellites sont
données figure 3.2.
3.2.2 Observations : Cluster et Double Star
3.2.2.1 Succession de disruptions de courant (CD)
Les données plus détaillées sont représentées sur la figure 3.4. Les figure 3.4a et 3.4e
montrent respectivement les spectrogrammes en flux d’énergie des ions pour les satellites
Cluster et Double Star (TC-1). Cluster est dans le lobe sud pour toute la durée observée
alors que Double Star est principalement dans la couche de plasma. Les deux satellites voient
trois dipolarisations successives à 15h35, 18h00 et 21h05 marquées par les lignes verticales
(figure 3.4c pour Cluster et 3.4g pour TC-1). Au moment des dipolarisations Double Star
sort brièvement de la couche de plasma.
Les changements globaux dans le champ magnétique (figure 3.4b et 3.4c pour Cluster et
3.4f et 3.4g pour Double Star) sont similaires pour les deux satellites. Les satellites observent
trois augmentations successives de BZ correspondant à des dipolarisations. A l’orbite de Clus-
ter, elles sont toutes clairement précédées d’une brève décroissance de BZ . |BX | augmente
avant la dipolarisation et diminue après. Ces observations sont cohérentes avec une disruption
de courant. En effet, le schéma de la figure 3.5 montre les changements de champ magnétique
attendus lors du passage à proximité du satellite d’une réduction de courant se propageant
vers la queue de la magnétosphère. BX et BZ sont présentés pour deux cas : (i) une disruption
démarrant très proche du satellite, côté queue, et s’éloignant (à gauche), (ii) une disruption,
commençant coté Terre par rapport au satellite, se propageant vers la queue (à droite). Dans
ce deuxième cas, lorsque la disruption passe sous le satellite, on observe un minimum en BZ
et un maximum en BX . Les observations présentées sur la figures 3.4 ressemblent au schéma
de droite (figure 3.5).
3.2.2.2 Champ électrique associé aux dipolarisations
Sur la figure 3.4a, un faisceau d’ions oxygène est détecté par l’instrument HIA au dessus
de 100eV (confirmé par l’instrument CODIF). En dessous de cette valeur, on voit de temps en
temps des protons. La vitesse perpendiculaire du faisceau d’oxygène est utilisé pour déterminé
le champ électrique dans les lobes, E = −V × B. Ey est présenté sur la figure 3.4d. Chaque
dipolarisation coïncide avec une augmentation de v⊥ (jusqu’à ∼ 35km/s), et donc avec une
augmentation de Ey jusqu’à 2mV/m. Le maximum ne correspond pas au déclenchement de
la dipolarisation mais au moment où BZ est minimum, donc lorsque la disruption passe sous
le satellite (même position en X et abs(Zdisruption) < abs(Zsatellite)). D’autres augmentation
de Ey ne correspondant pas aux dipolarisations sont perceptibles, ceci témoigne de l’activité
de la queue de la magnétosphère pendant la période où l’indice AE est élevé.
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Figure 3.1 : Conditions interplanétaire le 31 août 2005. (a) Composante BZ du champ magnétique
interplanétaire pour ACE dans le vent solaire (rouge), et GEOTAIL dans la magnétogaine (noir). (b)
Pression dynamique dans le vent solaire avec ACE (rouge) et dans la magnétogaine avec GEOTAIL
(noir). Les données de ACE ont été décalées de 4000s pour les ajuster avec celles de GEOTAIL.
(c) Composantes BX (bleu) et BZ (noir) du champ magnétique dans la queue de la magnétosphère
mesurées par CLUSTER. (d) Indice AE. Les lignes verticales marquent le début des dipolarisations.
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Figure 3.2 : Positions des satellites Double
Star (vert), Cluster (bleu) et Geotail (rouge)
dans le plan XYGSE.
Figure 3.3 : Position des satellites LANL
02A (bleu) et 97A(rouge) dans le plan
XYGSE.
3.2.3 Analyse
3.2.3.1 Propagation des dipolarisatations vers la queue
3.2.3.1.a Evènement de 15h35
La figure 3.6 est un zoom sur les données magnétiques associées à la première dipolarisa-
tion entre 15h30 et 15h55. Bien qu’un satellite soit dans les lobes et l’autre dans la couche de
plasma, les changements de la composante BZ sont similaires. En repérant les mêmes varia-
tions observées par les deux sondes on peut calculer la vitesse de propagation de la structure.
Un maximum en BZ est détecté à 15 :40 :56 par Double Star (figure 3.6a), et à 15 :42 :06
par Cluster (figure 3.6b). Ils sont marqués par deux lignes verticales rouges. Les deux sondes
étant séparées d’environ 8RT en X, on estime la vitesse de propagation à ∼ 600km/s vers la
queue. De même, la fin du creux en BZ est marquée à 15 :49 :06 à TC-1 et à 15 :52 :05 à
Cluster-3, ce qui conduit à une vitesse d’environ 300km/s. Ces résultats sont en accord avec
une disruption de courant se propageant vers la queue.
Cluster observe un pic en |BX | entre 15h38 et 15h40 (figure 3.6c). Jacquey [2000] a mon-
tré que ce type de changement pouvait être provoqué par un filament de courant en amont
d’une disruption de courant, le tout se propageant vers la queue (voir schéma 3.5 à droite
en pointillés). Les quatre Cluster sont utilisables pour calculer la vitesse de propagation de
cette structure. Figure 3.7a, les carrés représentent le champ magnétique total détecté par
les quatre sondes. Cluster-3 et Cluster-4 sont très proches l’un de l’autre, à X = −17.95RT .
Cluster-1 est à −18.18RT et Cluster-2 à −18.47RT . Le maximum en BT est d’abord observé
avec les satellites 3 et 4, puis par le 2 et pour finir par Cluster-1. En utilisant la méthode des
52
CHAPITRE 3. ETUDE DES CHANGEMENTS ASSOCIÉS À TROIS SOUS-ORAGES SUCCESSIFS DANS LA
QUEUE MOYENNE.
Figure 3.4 : (a-d) Données CLUSTER-3. (a) Spectrogramme en flux d’énergie des ions. (b) et
(c) respectivement les composantes magnétiques Bx (en valeur absolue) et BZ . (d) Champ élec-
trique calculé à partir de la vitesse de groupe (perpendiculaire) du faisceau d’oxygène. (e-g) Données
DOUBLE STAR. (e) Spectrogramme en flux d’énergie des ions. (f) et (g) respectivement les com-
posantes magnétiques Bx et BZ . Les lignes verticales marquent le début des dipolarisations. Pour
chaque satellite la distance radiale (R) et le temps local (MLTS) sont indiqués.
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Figure 3.5 : Schéma représentant les variations de champ magnétique associées à une réduction
de courant se propageant vers la queue de la magnétosphère : à l’orbite géostationnaire (à gauche),
et à 10-15 RT (à droite).
Figure 3.6 : (a) et (b) : les composantes BZ
de Double Star et Cluster respectivement. (c) :
valeur absolue de la composante BX observée
par Cluster.
Figure 3.7 : Variation du champ magnétique
total mesuré par Cluster. Les satellites 3 et
4 sont en rouge et noir, les 1 et 2 en bleu et
vert. (a) : les données sont représentées par les
carrés, la courbe correspond à l’ajustement par
un polynôme. (b) : la dérivée des polynômes
d’ajustement.
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moindres carrés, les données ont été ajustées par des polynômes dont la dérivée est représen-
tée sur la figure 3.7b. La dérivée s’annule avec un délai de 5.2sec entre les satellites 3 et 2
séparés de 3366km. La vitesse de propagation est estimée à 647km/s, correspondant à celle
déterminée avec les deux satellites (TC-A et Cluster-3) à 15h40.
Les observations obtenues suggèrent un front de disruption de courant commençant près
de la Terre (donc à une distance inférieure à 10RT ) et se propageant jusqu’à l’orbite de Cluster
et plus loin. Le front de disruption inclut un filament de courant, qui peut ressembler à un
plasmoïde.
3.2.3.1.b Evènement de 18h00
La deuxième dipolarisation est observée autour de 18h. Ici encore, dans les lobes ou depuis
la couche de plasma, on observe une diminution de |BX | et une augmentation de BZ précédée
par un pic négatif (figure 3.4). Cluster-3 voit un pic en |BX | au moment de la dipolarisation
plus prononcé que pour celle d’avant. Le scénario est le même que précédemment, une dis-
ruption de courant précédée d’un filament se propage vers la queue. La vitesse et le sens de
propagation sont difficiles à étudier dans le détail car Double Star sort plusieurs fois de la
couche de plasma avant le début de la dipolarisation. Ce sont uniquement les variations de
|BX | et BZ sur Cluster qui indiquent que le déclenchement de la disruption a lieu côté Terre
par rapport à Cluster.
3.2.3.1.c Evènement de 21h05
La dernière dipolarisation a lieu à 21h05 et semble associée à une disruption de courant.
La composante |BX | (figure 3.8c) commence à décroître à 21 :01 :50 à Double Star (rouge) et
deux minutes plus tard à l’orbite de Cluster (noir). Ces temps sont marqués par les lignes ver-
ticales. La vitesse de propagation vers la queue de cette structure est donc d’environ 425km/s.
Deux minutes après le début de la décroissance à Cluster, l’indice IL (indice local, similaire
à l’AL mais pour le réseau IMAGE) commence à diminuer (voir figure 3.8b). Le début de ce
sous-orage est précédé par une diminution de la pression dynamique du vent solaire à 20h52
(figure 3.8a). Cluster observe un minimum dans la composante BZ à 21h14 (figure 3.8d).
C’est ce qu’on attend lorsque la réduction de courant passe sous le satellite. Le profil deBZ
à Double Star est différent. Le minimum est détecté quelques minutes seulement après le
déclenchement de la décroissance en |BX |, comme attendu lorsque la disruption commence à
proximité immédiate du satellite, côté Terre (voir schéma 3.5 droite). En interprétant ce mi-
nimum comme le moment où la réduction de courant est sous la sonde, le délai entre les deux
minimums observés par les satellites, la vitesse de propagation vers la queue est de∼ 106km/s.
Les deux vitesses obtenues, par les délais des changements en BX et ceux en BZ sont
très différentes. Le profil de BZ à Cluster peut être utilisé pour déterminer la vitesse de
propagation de la disruption grâce à un modèle de courant simple. L’intégration de la loi de
Biot et Savart ( ~dB = µ04pi~jdv × ~rr3 ) pour une couche de courant infinie dans le plan XY dont :
– X0 est la limite côté Terre de la disruption,
– V vitesse de propagation,
– L0 l’épaisseur de la couche de courant,
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Figure 3.8 : (a) : pression dynamique du vent solaire. (b) : indice local IL, déduit du réseau de
magnétomètres IMAGE. (c) et (d) : respectivement composantes |BX | et BZ du champ magnétique
de Cluster (noir) et Double Star (rouge).
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Figure 3.9 : (a) et (b) : magnitude du champ magnétique et composante BZ vues à Cluster. (c) et
(d) : injections d’électrons énergétiques (50-225 keV) à l’orbite géostationnaire observée par LANL
02A et 97A. Leur position est donnée par la figure 3.3.
– Zsat la position du satellite au dessus de la couche de courant, ici 9.8RT déduit en
utilisant le modèle simple de Fairfield [1980],
mène à la relation suivante :
δBZ
δt
= µ0j4pi ln
(
(X0 −Xsat + V t)2 + Z2sat
(Xsat + L0 −X0)2 + Z2sat
)
(3.1)
Le meilleur ajustement des données par ce modèle simple donne une vitesse de 92km/s.
La vitesse déduite au début de la dipolarisation en utilisant |BX | est différente. Cela laisse
supposer que la vitesse de propagation vers la queue n’est pas constante (rapide au début et
plus lente ensuite).
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3.2.3.2 Propagation vers la Terre : injections de particules
Les dipolarisations observées par Cluster et Double Star sont suivies d’injections de par-
ticules à l’orbite géostationnaire (6.6 RT ). Les résultats de deux satellites géostationnaires
(LANL 02A et 97A) sont présentés figure 3.9. Les panneaux 3.9a et 3.9b montrent les varia-
tions de la magnitude du champ magnétique et de la composante BZ mesurée par Cluster.
Les lignes verticales marquent le début des dipolarisations. Les flux d’électrons énergétiques
(50-225 keV) détectés par les satellites LANL 02A et 97A sont présentés respectivement figure
3.9c et 3.9d. La position des satellites est donnée figure 3.3.
Les injections à l’orbite géostationnaire sont détectées entre 5.9 et plus de 8min après le
déclenchement des dipolarisations à l’orbite de Cluster. D’après la figure 3.9, les injections
sont vues quand le minimum en BZ (qui marque le moment où la disruption est sous le
satellite) est atteint à l’orbite de Cluster. Pour ces cas, le temps de propagation du front
d’injection de particules est donc similaire à celui de la disruption entre sa position initiale
et l’orbite de Cluster.
Si l’on suppose que la disruption commence à 10-11 RT (comme suggéré précédemment
par les cas de 15h35 et 18h), et sachant que le front d’injection est détecté à 6.6RT entre 5.9
et plus de 8 minutes plus tard, alors la vitesse de propagation de ce front vers la Terre est
d’environ 40∼60 km/s. Ces résultats sont en accord avec Jacquey et al. [1993] qui a montré
que la vitesse de propagation vers la Terre est comprise entre 20-160 km/s.
Cette analyse montre que la première perturbation de la queue a lieu autour de 10RT et
se propage ensuite à la fois vers la queue et vers la Terre.
3.3 Comparaison données/simulations
L’analyse des cas présentés dans ce chapitre attribue les changements observés dans le
champ magnétique à une disruption de courant se propageant vers la queue de la magné-
tosphère, comme suggéré dans d’autres articles [Jacquey et al., 1991, Ohtani et al., 1992,
Sauvaud et al., 1996a, Sauvaud et al., 1996b]. A l’heure actuelle, les mécanismes en jeu dans
ce processus ne sont pas bien connus. Les changements magnétiques observés pour les cas du
31 août 2005 peuvent aussi être interprétés comme la conséquence de la reconnexion dans
la queue. En effet, le phénomène de reconnexion transforme l’énergie magnétique en énergie
cinétique et thermique conduisant à des variations du champ magnétique.
Des simulations MHD [Murphy, 2010] ou particle-in-cell (PIC) [Oka et al., 2008] ont été
réalisées dans le but de comprendre les conséquences de la formation d’une ligne neutre.
3.3.1 Simulation particulaire (PIC)
La simulation particulaire 2D d’une reconnexion magnétique sans collision d’Oka et al.
[2008] est réalisée pour étudier un processus de reconnexion anti-symétrique. Un blocage
d’une partie des écoulements est mis en place pour imiter la partie dipolaire de la queue,
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suffisamment d’espace est laissé pour les écoulements "anti-solaires". Il en résulte un empile-
ment des lignes de champ reconnectées contre l’obstacle. L’empilement atteint ainsi la région
de diffusion et provoque l’éloignement de la ligne neutre dans la direction opposée à celle de
l’obstacle.
La simulation est basée sur une couche de courant de type couche de [Harris, 1962]. La
demie épaisseur de la couche est choisie égale à 1.5 fois la longueur d’inertie ionique. Les
rapports de température et de fréquence sont définis comme : Te/Ti = 1/5 et ωpe/Ωce = 1.5
(ωpe est la fréquence plasma des électrons, Ωce est la fréquence cyclotron des électrons). La
taille de la boite de simulation est définie suffisamment grande pour reproduire les conditions
réelles. La reconnexion est initiée grâce à une île magnétique dont on peut choisir la position.
Lorsqu’elle est placée au centre de la boîte, on n’observe pas de mouvement de la ligne neutre.
3.3.2 Résultats de simulation
Le but de cette partie est de comparer les résultats de simulations aux observations présen-
tées précédemment. La figure 3.10(a-e), représente la densité de courant jy (codée en couleur)
à différents temps après la formation de la ligne neutre, d’après le modèle de Oka et al. [2008].
Le courant intégré selon l’axe Z,
∫
jy dz, est représenté sur la figure 3.10f en fonction de X
pour plusieurs temps donnés. Le courant est normalisé par J0 = NVA. Les points A et B
indiquent la position de satellites virtuels, l’un proche de la zone d’empilement des lignes
de champ reconnectées, l’autre au point de départ de l’écoulement vers la queue. Les lignes
blanches représentent les lignes de champ. Les distances sont normalisées par la longueur
d’inertie ionique, le temps par l’inverse de la fréquence cyclotron des ions (ωci = |q|Bm ). Plus
de détails sont disponibles dans les articles de Sauvaud et al. [2012] et Oka et al. [2008].
La ligne neutre est accompagnée d’une forte réduction de courant ainsi que de plasmoïdes
de part et d’autre de la région de reconnexion (figure 3.10). Côté Terre, la dipolarisation crée
une région de fort courant. Figure 3.10f à X/di ∼ −20 − 40, le courant intégré diminue de
presque 60% par rapport à sa valeur initiale. Cependant, un fort courant est produit près de
la zone d’obstruction et se déplace vers la Terre. Un autre courant intense, créé de l’autre
côté de la ligne neutre, se déplace vers la queue.
La figure 3.11 présente :
– les données magnétiques BX et BZ , observées par Cluster, normalisées par la valeur
maximale du champ magnétique dans les lobes pour les cas de 21h05 et 15h35.
– les composantes magnétiques BX et BZ , issues de la simulation aux points A et B (figure
3.10) et normalisées par la valeur asymptotique du champ magnétique dans les lobes
pour les cas de 21h05 et 15h35. Les mesures de BZ ont été décalées pour commencer à
0.
La ressemblance entre les données d’observations et les résultats de simulation est frappante.
Les profils de BX et BZ présentent les même variations à grande échelle. En examinant plus
en détail, BX diminue plus rapidement (50%, figure 3.11b) dans la simulation que dans les
observations (25%, figure 3.11a), de même le creux en BZ est plus important dans la simu-
lation (diminution de 30% figure 3.11h contre 6% figure 3.11h). L’échelle de temps est aussi
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Figure 3.10 : (a-e) : Densité de courant jy à
différents temps après la formation de la ligne
neutre, d’après le modèle de Oka et al. [2008].
(f) : Courant intégré selon l’axe Z en fonction
de X pour plusieurs temps donnés. Le courant
est normalisé par J0 = NVA. Les points A et B
indiquent la position de satellites virtuels.
Figure 3.11 : (a,c,e,g) : données magnétiques
BX et BZ normalisées par la valeur maximale
du champ magnétique dans les lobes pour les cas
de 21h05 et 15h35. (b,d,f,h) : composantes ma-
gnétiques BX et BZ , issues de la simulations
aux points A et B (figure 3.10) et normalisées
par la valeur asymptotique du champ magné-
tique dans les lobes pour les cas de 21h05 et
15h35. Les mesures de BZ ont été décalées pour
commencer à 0.
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différente. L’évènement dans la simulation dure 27 secondes alors que dans les observations
il dure plusieurs minutes. Ces différences viennent des limites et hypothèses utilisées dans le
modèle.
La vitesse d’éloignement de la ligne neutre dans la simulation correspond à 0.1VA, où VA
est la vitesse d’Alfven (V 2A = B
2
µ0ρ
). Si on prend B=60nT et N=0.1-1.0cm−3, la propagation
se fait à 100-400km/s, comparable à la vitesse de propagation vers la queue trouvée lors des
observations.
D’après la comparaison entre les données d’observation et la simulation il apparaît que le
mouvement de la ligne neutre du à la reconnexion magnétique puisse expliquer les disruptions
de courant observées le 31 août 2005.
3.4 Conclusion
Cette étude de cas porte sur des dipolarisations, liées à plusieurs déclenchements de sous-
orages, observées depuis les lobes et la couche de plasma entre 10-18RT . L’analyse montre
que les fronts de dipolarisations se propageant vers la queue avec une vitesse comprise entre
100-600km/s. Les dipolarisations sont associées à des injections de particules à l’orbite géo-
stationnaire se propageant avec des vitesses de l’ordre de 40-60km/s. Un schéma synthétique
montrant les différentes couches de courant est présenté sur la figure 3.12. Les observations et
variations du champ magnétique sont cohérentes avec une disruption de courant démarrant
vers X=-10/-11RT . Le développement du sous-orage est en accord avec le modèle d’interrup-
tion et de dérivation du courant de la couche neutre.
Les variations de champ magnétique observées depuis les lobes ont été comparés à un
modèle particle-in-cell dans lequel on force la reconnexion. Les variations des champs observés
sont en accord avec la simulation numérique d’une ligne neutre se déplaçant vers la queue
associée à une disruption de courant.
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Figure 3.12 : Schéma synthétique montrant les différentes couche de courant et leur sens de pro-
pagation (a) dans le plan XY, (b) dans le plan XZ. Sur le panneau (b), la zone grisée représente la
zone de disruption de courant et les lignes bleu représentent les courant alignés. Certaines études ont
montré que les disruptions de courant se propagent également en Y [Jacquey et al., 1993, Jacquey,
2000, Lopez and Lui, 1990].
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Chapitre 4
Observation d’une série de
dipolarisations successives avec la
constellation THEMIS regroupée : 31
Mars 2009
4.1 Introduction
Au cours des premières phases d’exploitation des données THEMIS, la communauté s’est
principalement mobilisée sur l’analyse des conjonctions majeures. Cependant la configuration
THEMIS regroupée de type Cluster associée aux données fournies par le réseau de caméras
plein ciel et de magnétomètres au sol est aussi intéressante, permettant une étude multi-
échelle des processus se produisant dans la queue de la magnétosphère.
En particulier, cette configuration de la constellation THEMIS permet d’étudier la struc-
ture des fronts de dipolarisation et leur géométrie. Grâce au réseau sol, on peut inférer leurs
impacts à grande échelle en région aurorale. Cette configuration permet aussi d’évaluer les
gradients au voisinage des fronts de dipolarisation, et de caractériser la dynamique de la
couche de courant et ses changements de condition et d’état avant et après le passage des
dipolarisations.
Ce dernier point sera traité dans ce chapitre pour une série de huit dipolarisations succes-
sives détectées par les cinq sondes de THEMIS en configuration d’essaim. Des informations
et études complémentaires sont reportées en annexe. Cette étude de cas réalisée au début de
ma thèse a soulevé des questions qui seront traitées dans le chapitre 5.
4.2 Contexte et observations à grande échelle
4.2.1 Position et configuration de la constellation THEMIS
La position des sondes THEMIS et du satellite géostationnaire GOES12 sont représentées
sur la figure 4.1 dans le plan XYGSM entre 1h30 et 9h30. Les THEMIS sont dans le secteur
4.2. Contexte et observations à grande échelle
Figure 4.1 : Position des satellites le 31 mars 2009 entre 1h30 et 9h30 dans le plan XY.
Figure 4.2 : Projection au sol de la position des satellites. Seulement quelques stations sol ont été
affichées.
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pré-minuit en temps local (MLT). Ils se rapprochent petit à petit les uns des autres pour
finir en configuration regroupée (très proche, ∆Xij < 2RT ; ∆Yij < 1RT , à partir de 6h00).
La projection au sol des satellites se situe sur l’Amérique du nord (figure 4.2). La couverture
aurorale est bonne dans cette zone sur tout le trajet des satellites, qui inclut cependant le
survol de la baie d’Hudson.
La position des satellites est détaillée sur les figures 4.3 et 4.4 dans les plans XYGSM ,
XZGSM , et Y ZGSM , ainsi qu’en 3D, pour les huit évènements qui nous intéressent.
4.2.2 Conditions du milieu interplanétaire et activité géomagné-
tique
La figure 4.5 représente les conditions du milieu interplanétaire et l’activité géomagné-
tique sur deux jours (30 et 31 mars 2009). La période étudiée est délimitée par les 2 traits
verticaux. La vitesse, non montrée ici, est d’environ 400 km/s et la pression dynamique du
vent solaire (figure 4.5a) est de l’ordre de 1-2 nPa. Il n’y a par ailleurs pas de variation ra-
pide ou importante de pression qui montre une croissance progressive au cours de la période
analysée. Il s’agit donc d’un vent solaire modéré et relativement stable. Les perturbations
observées dans la queue sont donc d’origine interne.
Le couplage vent solaire-magnétosphère est modéré (figure 4.5b). Il dépasse à peine les
1010GW vers 10h et est très faible pour la période 1h30-9h30.
L’indice PC (nord) croît graduellement entre le 30 mars à 22h et le 31 mars à 14h tradui-
sant une phase d’accumulation d’énergie magnétique dans la queue (figure 4.5c). Vers 14h,
l’indice PC décroît brusquement suggérant que l’énergie est rapidement dissipée. Le profil de
l’indice AE confirme cette interprétation. En effet, deux petits sous-orages sont détectés le
30 mars 2009 autour de 12h (∼ 200nT ) et 15h (∼ 150nT ). Il garde ensuite des valeurs très
faibles témoignant de la faible intensité des électrojets auroraux. Le 31 mars 2009 à 14h un
sous-orage se développe (> 300nT ).
Les faibles variations de l’indice sym-H indique que le courant annulaire n’a pas été signi-
ficativement intensifié. La magnétosphère interne à donc été peu affectée au cours de cette
période.
On peut donc conclure que la période étudiée correspond à une période de faible activité
au cours de laquelle un sous-orage se prépare, pour éclater vers 14 :00 le 31 mars 2009. Les
dipolarisations analysées par la suite prennent place au cours de la phase de croissance de ce
sous-orage.
4.2.3 Observation d’une série de huit dipolarisations successives
avec THEMIS
Les satellites THEMIS B et C sont principalement dans les lobes pour la durée étudiée
(figure 4.10i). Leurs mesures sont indicatives de la configuration magnétique à grande échelle
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Configuration de la constellation THEMIS dans le plan XY pour chaque évènement.  
 
 
 
Configuration de la constellation THEMIS dans le plan XZ pour chaque évènement.  
Figure 4.3 : Configuration de la constellation THEMIS dans le plan XY et XZ pour chaque évè-
nement.
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Configuration de la constellation THEMIS dans le plan Y
Configuration de la constellation THEMIS 
 
Z pour chaque évènement.
 
 
en 3D pour chaque évènement.
 
 
  
 
  
Figure 4.4 : Configuration de la constellation THEMIS dans le plan YZ et en 3D pour chaque
évènement.
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Figure 4.5 : Conditions du milieu interplanétaire et activité géomagnétique le 31 mars 2009. Des-
cription des panneaux dans l’ordre : (a) pression dynamique du vent solaire, (b) fonction de couplage
, (c) indice PC, (d) indice AE, et (e) indice sym-H.
N° Heure ∆BZ(nT )min−max N° Heure ∆BZ(nT )min−max
1 02 :21 :26 3.0 - 7.8 5 05 :03 :14 5.9 - 11.0
2 02 :59 :31 2.2 - 4.5 6 06 :18 :46 7.9 - 15.2
3 03 :26 :52 1.1 - 2.5 7 07 :43 :49 7.9 - 12.1
4 04 :09 :42 3.1 - 6.5 8 08 :24 :16 7.0 - 13.4
Table 4.1 : Numéros et heures de déclenchement des dipolarisations.
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Figure 4.6 : (a) : Pression dynamique du vent solaire (en nPa) obtenue avec GEOTAIL en bleu et
d’après la base de donnée OMNI en noir. (b) : Paramètre de couplage vent solaire-magnétosphère
 (en Watts, voir équation 1.14). (c) Composante BZ,GSM du champ magnétique pour le satellite
GOES12. (d) Composante BZ,GSM du champ magnétique pour les satellites THEMIS. (e) Indice AL
(en nT) d’après la base de données OMNI en noir et d’après les stations hautes latitudes THEMIS
en bleu.
69
4.2. Contexte et observations à grande échelle
de la queue proche. La composante BZ,GSM du champ magnétique observée par ces satellites
est représentée sur la figure 4.6d. Ils détectent huit augmentations successives de BZ associées
à des fluctuations à hautes fréquences, interprétées comme des dipolarisations. Les instants
de détections des huit dipolarisations sont reportées dans le tableau 4.1. Ils correspondent au
début de l’augmentation de BZ par le premier satellite qui la détecte.
Les dipolarisations n’ont aucun lien apparent avec des variations de la pression du vent
solaire (figure 4.6a) ou la puissance transmise à la magnétosphère par le vent solaire (figure
4.6b). Ces résultats sont basés sur les données OMNI (ACE) et sur celles du satellite GEO-
TAIL. GEOTAIL et ACE sont dans le vent solaire.
Les cinq dernières dipolarisations sont également observées à l’orbite géostationnaire avec
le satellite GOES12 (figure 4.6c). Pour les trois premières, GOES12 observe uniquement de
petits paquets de fluctuations à hautes fréquences et de faible amplitude.
L’activité géomagnétique est représentée par l’indice AL, témoignant de l’intensification
des électrojets vers l’ouest. Sur la figure 4.6e sont présentées les valeurs de l’indice : (1) cal-
culé avec les stations hautes latitudes du réseau de magnétomètre THEMIS, et (2) l’indice
standard (12 stations). Seules les quatre dernières dipolarisations correspondent à une in-
tensification de l’électrojet vers l’ouest, bien plus marquée sur l’indice ALTHEMIS que sur
ALOMNI . Les stations utilisées pour le calcul de l’indice ALTHEMIS sont plus proches du lieu
d’intensification des électrojets. Connors [2012] ont montrés que l’utilisation de l’indice AL
peut être trompeuse et c’est le cas ici. En effet, la station Iqaluit (IQA, sur l’île de Baffin)
indique des perturbations de la composante N du champ magnétique comprises entre -150 et
-50nT. Ces données sont représentées sur la figure G.5 en annexe. L’intensification des élec-
trojets est bien présente pour les 4 premiers évènements mais elle est extrêmement localisée.
Les figures 4.7 et 4.8 représentent les données magnétiques avec un filtrage en passe
bas (T=300s) sur les panneaux (a) et (e) et la moyenne quadratique des fluctuations haute
fréquence sur les panneaux (b) et (f). La figure 4.7 représente les données pour la période de
2h10 à 4h40, la figure 4.8 la période de 4h45 à 9H15. Le début des dipolarisations est marqué
par les lignes verticales. La vitesse des écoulements est représentée par les panneaux (d) et
(h) sur les figures 4.7 et 4.8.
Pour les quatre premières dipolarisations les satellites B et C sont dans les lobes. Ils
observent à chaque fois une augmentation de BZ (figure 4.7a) mais peu de fluctuations à
hautes fréquences (figure 4.8b). Les THEMIS A, D et E sont dans la couche de plasma. Une
augmentation de BZ est observée par tous les satellites pour la première dipolarisation, et
uniquement par le D pour la deuxième. Pour les dipolarisations n°3 et 4, aucun satellite dans
la couche de plasma ne détecte une claire augmentation de BZ . Cependant ils observent tous
des hautes fréquences dont l’amplitude dépasse 10nT.
Pour les quatre dernières dipolarisations, toutes les sondes THEMIS observent une aug-
mentation de BZ d’au moins 5nT (figure 4.8a et 4.8e) qu’ils soient dans les lobes ou la couche
de plasma. Ils observent également des fluctuations à haute fréquence (figure 4.8b et 4.8f).
Dans la couche de plasma, l’amplitude des fluctuations magnétiques hautes fréquences et
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Figure 4.7 : Zoom sur les dipolarisations n°1 à 4. Les panneaux (a-d) représente les données
des satellites THEMIS B et C, (e-h) pour THEMIS ADE : (a) et (e) profil de la composante
BZ du champ magnétique en passe bas (moyenne à fenêtre glissante T=300s), (b) et (f) moyenne
quadratique des fluctuations hautes fréquences (T < 300 secondes) du champ magnétique, (c) et (g)
pression totale, (d) et (h) module de la vitesse.
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Figure 4.8 : Zoom sur les dipolarisations n°5 à 8. Panneaux : même que figure 4.7
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Figure 4.9 : Représentation du saut en BZ lors des dipolarisations pour chaque THEMIS. L’axe
X correspond au numéro de l’évènement.
la vitesse des écoulement est du même ordre quelque soit l’augmentation du BZ . C’est leur
durée à amplitude élevée qui semble plus importante pour les évènements à forte augmenta-
tion de BZ .
La figure 4.9 représente les sauts en BZ des dipolarisations, ∆BZ = BZ,final − BZ,initial,
pour chaque THEMIS. Il apparaît clairement que les quatre premières ont des intensités beau-
coup plus faibles que les suivantes. Le ∆BZ minimum pour les "petites dipolarisations" (n°1
à n°4) est à 1.1 nT, le maximum à 7.8 nT. Pour les plus "fortes" (n°5 à n°8), le minimum est
à 5.9 nT et le maximum à 15.2 nT. Les valeurs minimums et maximums par dipolarisations
sont rappelées tableau 4.1.
En conclusion, bien que l’amplitude des perturbations hautes fréquences du champ magné-
tique est comparable pour tous les évènements, il semblerait que deux types de dipolarisations
puissent être distingués dans cette série :
– faible ou inexistante augmentation de la composante BZ , courte durée des fortes fluc-
tuations hautes fréquences et des écoulements de plasma, pas de signature sur l’indice
AL ;
– plus forte augmentation de BZ , plus longue durée des fortes fluctuations hautes fré-
quences et des écoulements de plasma, intensifications des électrojets.
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4.3 Variation de la densité d’énergie totale dans la queue
proche après le passage des fronts de dipolarisa-
tions
4.3.1 Analyse macroscopique de la série de dipolarisations
Sur l’ensemble de la période, la tendance globale de BZ et Ptot (Ptot = PESAi,e + PSSTi)
à croître (figure 4.10c et 4.10h), observée par les THEMIS B et C à partir de 7h30, est due
au mouvement des satellites qui se rapprochent de la Terre. Elle s’accentue à partir de 7h30
car ils entrent dans la région de fort gradient. La tendance inverse est observée en début de
période par les THEMIS A, D et E qui s’éloignent de la Terre.
THEMIS B et C sont dans les lobes (avec quelques pénétrations dans la couche) jusqu’à
environ 6h30 puis restent immergés dans la couche de plasma, comme l’indiquent les spectro-
grammes (annexe E.1). THEMIS A, E et D sont continûment dans la couche de plasma pour
la période étudiée. La figure 4.10i représente la profondeur normalisée des satellites dans la
couche de plasma entre 0 pour la couche neutre (séparant les deux hémisphères) et 1 (ou
-1) pour le lobe Nord (Sud). THEMIS A est proche de la couche neutre jusqu’à 4h30, puis
s’en éloigne petit à petit. THEMIS A est séparé des THEMIS D et E d’environ 1RT en Z,
permettant de sonder simultanément la couche de plasma centrale à différentes profondeurs.
Les fluctuations magnétiques affectent toutes les composantes (figures 4.10c, 4.10d et
4.10e). Toutes les dipolarisations sont associées à des écoulements d’ions impulsionnels ou
oscillants (figures 4.10f et 4.10g). Les amplitutes de VX et VY sont comparables.
La figure 4.10h représente la pression totale. Pour les évènements n° 1, 2, 3, 5 et 6 elle a
tendance à décroître après la dipolarisation pour les satellites B et C. Cette décroissance est
superposée à la croissance globale due au mouvement des THEMIS. Les sondes A, D et E
observent la tendance inverse : Ptot augmente après la dipolarisation. Pour l’évènement n°4
Ptot semble augmenter à la fois dans les lobes et la couche de plasma centrale. Pour les deux
derniers évènements, THEMIS B et C se rapprochent trop vite de la Terre, le bilan n’est plus
possible.
Certains aspects de cette étude ne sont pas développés dans ce manuscrit mais sont
succinctement reportés en annexe :
1. Toutes les dipolarisations se propagent vers la Terre (annexe E.2).
2. Des structures fines de courants ont été détectées au passage des fronts de dipolarisation.
Dans le cas des dipolarisations faibles, elles ont pu être identifiées de façon discrète,
permettant d’analyser leurs caractéristiques et leur propagation (annexe E.3).
3. Epaississement ou inversion locale de la couche de courant (annexe E.4).
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Figure 4.10 : (a) Indice ALTHEMIS. (b) Composante BZ,GSM du champ magnétique pour le satel-
lite GOES12 ; (c), (d) et (e) Composantes BZ,GSM , BX,GSM et BY,GSM du champ magnétique pour
les satellites THEMIS ; (f) et (g) Composante VX et VY de la vitesse des ions donnée par ESA ;
(h) Pression totale Ptot ; (i) Profondeur des satellites dans la couche de courant. Les couleurs re-
présentent les données de GOES12 (noir), THEMIS A (magenta), THEMIS B (rouge), THEMIS C
(vert), THEMIS D (cyan), THEMIS E (bleu). Les lignes verticales correspondent au déclenchement
des dipolarisations (voir tableau 4.1).
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4.3.2 Distribution spatiale des variations de la densité d’énergie
4.3.2.1 Méthode
La figure 4.11, similaire à la figure 4.7, montre la dipolarisation n°6 entre 5h45 et 7h15.
Les lignes verticales solides marquent le début (To) et la fin (Tf ) de la croissance de BZ . La
première ligne en pointillé marque l’apparition des précurseurs (augmentation du flux d’ions
énergétiques, pic négatif de BZ , petites structures de courants [Sergeev et al., 2009, Zhou
et al., 2011, Zhang et al., 2011], oscillations hautes fréquences). On observe en particulier que
la pression totale commence à augmenter un peu avant To (figure 4.11c et 4.11g). La deuxième
ligne en pointillé marque la fin des perturbations (hautes fréquences ou écoulements). Sur les
panneaux 4.11(a-d) les temps de références sont pris par rapport à THEMIS C, sur ceux de
(e-h) ils sont pris par rapport à THEMIS E.
Pour effectuer un bilan des changements de pression totale associés aux dipolarisations
on doit choisir une période calme "avant" la dipolarisation et une période relativement stable
"après" la dipolarisation. Sur la figure 4.11, l’écart entre les lignes marquant les précurseurs
et le début de la dipolarisation est d’environ 2-3 minutes. Pour éviter les précurseurs, nous
avons donc choisi de définir la période "avant" : de T0 − 10 min à T0 − 5min. Pour les cinq
dernières dipolarisations, le temps de croissance moyen de BZ est de 6.6 minutes (minimum à
2.9 et maximum à 10.8). Nous avons donc choisi de définir la période "après" : de Tf + 10min
à Tf + 5min.
Pour cette étude nous avons aussi éliminé les cas affectés par le mouvement des satellites
dans les régions de forts gradients.
4.3.3 Résultats
La figure 4.12 représente en ordonnée la profondeur normalisée des satellites dans la couche
et en abcisse la différence relative de pression totale, (Pf−Po)/Po, pour chaque dipolarisation.
La superposition des cas est représentée sur la figure 4.13. La pression totale semble avoir
tendance à augmenter dans la couche de plasma et à diminuer dans les lobes ou les couches
frontières. Cette tendance est vérifiée par tous les cas excepté les cas n°3 et 4. Le cas n°3
montre une décroissance de Ptot dans la couche de plasma. La dipolarisation n°4 ne témoigne
d’aucun changement de la pression totale. Elle est par contre marquée et cohérente pour les
fortes dipolarisations n°5 à 8.
4.4 Signature des dipolarisations en région aurorale
4.4.1 Les données
Pour cette étude nous avons tenté d’utiliser tous les moyens sol disponibles : (i) les don-
nées de caméras plein ciel du réseau THEMIS (annexe F) ; (ii) les magnétomètres en région
aurorale, sub-aurorale et à moyenne lattitude de la Scandinavie à l’Alaska. Les données ma-
gnétiques proviennent des réseaux THEMIS, SUPERMAG et IMAGE (annexe G).
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Figure 4.11 : Zoom sur les dipolarisations n°6.
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Figure 4.12 : Position normalisée des satellites dans la couche de courant en fonction de la dif-
férence de pression totale normalisée avant/après la dipolarisation, pour chaque évènement(voir
équation 5.4 pour le calcul de Blobe). Les évènements biaisés à cause du mouvement des satellites
vers ou s’éloignant de la Terre ne sont pas représentés.
Figure 4.13 : Superposition de tous les cas de la figure 4.12.
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4.4.2 Les imageurs
La figure 4.14 regroupe plusieurs types de données sol : les magnétogrammes et les kéo-
grammes. D’après la figure 4.2 et en fonction des caméras disponibles (peu de nuages, Lune
faiblement détectée ...) nous avons choisi de présenter uniquement les kéogrammes des sta-
tions KUUJ (est) RANK (centrale nord), GILL (centrale sud) et SNAP (ouest).
Le panneau 4.14a montre la composante BZ,GSM pour connaître le timing entre les données
sol et les dipolarisations. En complément, la figure F.7 en annexe donne l’intensité lumineuse
totale détectée par les caméras pour ces quatre stations.
4.4.2.1 KUUJ
Le kéogramme de la station kuuj (figure 4.14b) montre une bande de haute intensité
lumineuse à basse altitude (< −45°). Il s’agit de pollution lumineuse au sud est de la station,
peut-être liée au reflet de la lune sur les nuages. Toutes les intensifications apparaissant en
vert ou rouge inférieures à +45° d’altitude sont des nuages en mouvement. Dans la partie la
plus au nord ∼ 60° en rouge sont détectés des morceaux d’arcs à partir de 2h24. Au même
endroit se superpose une bande verte correspondant à la détection de la Lune. Sur les courbes
d’intensité totale (annexe F.7) plusieurs intensifications sont détectées : à 2h24, 3h06, et 3h27.
Vers 5h30, on voit une brève intensification correspondant à la dipolarisation n°5.
4.4.2.2 RANK
De la pollution lumineuse est détectée par la station RANK en dessous de ∼ −50°/−60°
(figure 4.14c), constante sur toute la période. Mélangé avec cette pollution et s’étendant
un peu plus au nord, le dégradé rouge/jaune correspond à des arcs auroraux. Au nord de
RANK, ∼ +70° une bande verte continue est visible, il s’agit de la Lune. Autour de cette
bande apparaissent quelques intensifications (vertes) quand des nuages reflètent sa lumière.
Sur les périodes 5h-6h et 6h30-8h, l’expansion des aurores est nette. Sur les courbes d’intensité
totales, de fortes intensifications sont détectées à : 4h11, 5h04 et 6h21 (annexe F.7). Les images
enregistrées toutes les minutes par la caméra plein ciel sont disponibles dans l’annexe F.1.
4.4.2.3 GILL
La station GILL détecte une forte intensité lumineuse uniquement au dessus de +50°
d’altitude (figure 4.14d). Dans cette zone un arc auroral peu intense est mélangé avec le
reflet de la lune sur des nuages diffus. Les courbes d’intensité totales ne sont pas utilisables.
4.4.2.4 SNAP
De 4h à 5h la station SNAP n’observe que des nuages (figure 4.14e). A partir de 5h,
autour de 0° d’altitude un arc se développe. Au nord vers +45°, il n’y a que des nuages.
A partir de 6h30, au centre du kéogramme (∼ 0°), l’arc qui s’était atténué se ré-intensifie.
Au même moment à l’extrême nord et l’extrême sud de la station apparaît de la pollution
lumineuse. A partir de 8h des nuages viennent se superposer aux arcs pour ne plus laisser
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que des nuages à partir de 8h30. De fortes intensifications sont détectées à 6h19, 7h49, et
8h25 (d’après la figure F.7). Les images enregistrées toutes les minutes par la caméra plein
ciel sont disponibles dans l’annexe F.2.
D’après les données des quatre stations, les dipolarisations n°5 et n°6 semblent être celles
qui ont le plus d’impact en région aurorale.
4.4.3 Les magnétogrammes
La figure 4.15 représente une chaîne de magnétogrammes en région aurorale et sub-
aurorale étendue en longitude (réseau THEMIS). Toutes les données ont été mises à la même
échelle [-100 100]nT. La station la plus à l’est est NRSQ (figure 4.15 en bas), elle détecte
de faibles variations (<50nT) en Z correspondants au deux premières dipolarisations. Elles
sont aussi détectées sur la station PANG (∆Z ∼ 50nT ). Les effets de la dipolarisation n°3
sont difficiles à identifier car ils se superposent aux effets de la n°2. La dipolarisation n°4
semble extrêmement localisée, un pic négatif d’environ 100nT n’est observé que sur la station
CDRT. Les dipolarisations n°5 et 6 sont plus étendues car elles sont détectés sur trois sta-
tions : CDRT, RANK et SNAP. Leur ∆H est supérieur à 50nT sur au moins deux stations.
Les dipolarisations n°7 et 8 entraînent une forte perturbation ∼ 80nT sur la station SNAP.
De très faibles variations sont enregistrées dans la composante Z sur la station FSIM.
En annexe G sont reportés les résultats pour les autres réseaux utilisés. Aucun lien n’a pu
être fait entre les dipolarisations et les observations en Scandinavie ou en Islande. Les trois
premières dipolarisations peuvent être reliées à des variations détectées au Groenland, dans
la région du Labrador et sur la baie d’Hudson (exceptée la n°3 pour cette dernière région). La
dipolarisation n°4 est extrêmement localisée puisqu’elle n’est détectée que sur trois stations
(IQA, CDRT et Danikiluaq).
Les dipolarisations n°5 et 6 sont effectivement les plus étendues puisqu’elles sont détectées
du Groenland jusqu’au centre du Canada avec une amplitude dépassant les 100 nT sur cer-
taines stations. Les deux dernières dipolarisations sont détectées avec de faibles amplitudes
dans la baie d’Hudson. Leurs signatures sont claires au centre du Canada mais on ne détecte
que la dernière en Alaska.
La synthèse des observations au sol est illustrée sur les figures de 4.16 à 4.23. Ces cartes
correspondent à un moment précis au cours des évènements, pour avoir une vision globale
de l’évènement il faut visionner les films. Les zones de couleurs découlent de l’examen de
ces derniers et donne l’étendue des perturbations au sol. Les flèches sont obtenues à partir
du champ magnétique horizontal auquel on a fait subir une rotation de 90° dans le sens
horaire et donnent une indication approximative de l’intensité et de la direction courants
horizontaux qui circulent dans l’ionosphère. Les contours dessinés à la main encerclent les
stations concernées pour trois valeurs seuil :
– vert : ∆B > 20 nT,
– orange : ∆B > 40 nT,
– rouge : ∆B > 80 nT.
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Figure 4.14 : Kéogrammes et magnétogrammes des stations KUUJ, RANK, GILL et SNAP le 31
mars 2009]. (a) Composante BZ du champ magnétique de tous les THEMIS (A : magenta, B :
rouge, C : vert, D : cyan, E : violet. Les panneaux (b), (c), (d) et (e) représentent respectivement
les kéogrammes pour les stations KUUJ, RANK, GILL, SNAP (voir annexe B.1). Les caméras ont
un champ de vue supérieur à 170°, [Harris et al., 2008]. Les panneaux (f), (g), (h), (i) représentent
respectivement les magnétogrammes pour les stations KUUJ, RANK, GILL, SNAP, dans les trois
composantes du système de coordonnées HDZ.
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Figure 4.15 : Chaîne de magnétogrammes étendue en longitude le 31 Mars 2009. Les données ont
été modifiées pour que toutes les composantes magnétiques puissent apparaitre sur le même panneau.
Nous avons soustrait la valeur moyenne calculée sur toute la période présentée, à chaque composante,
ex : H = Hinitial −mean(Hinitial). La station BRW est la station la plus à l’ouest, NRSQ la plus à
l’est.82
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Figure 4.16 : Synthèse des observations pour la dipolarisation n°1.
Il apparaît clairement que les dipolarisations n°5 et 6 sont les plus étendues en longitude.
Les évènements n°3 et 4 sont au contraire très localisés, affectant un secteur de l’ordre de 1,5
heures MLT. Les autres ont une étendue de l’ordre de 2 à 3 heures MLT.
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Figure 4.17 : Synthèse des observations pour la dipolarisation n°2.
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Figure 4.18 : Synthèse des observations pour la dipolarisation n°3.
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Figure 4.19 : Synthèse des observations pour la dipolarisation n°4.
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Figure 4.20 : Synthèse des observations pour la dipolarisation n°5.
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Figure 4.21 : Synthèse des observations pour la dipolarisation n°6.
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Figure 4.22 : Synthèse des observations pour la dipolarisation n°7.
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Figure 4.23 : Synthèse des observations pour la dipolarisation n°8.
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4.4.4 Interprétation
La figure 4.24 représente l’étendue en longitude des perturbations magnétiques en fonc-
tion le la moyenne de ∆BZ entre les satellites THEMIS D et E. Nous avons choisi ces derniers
car ils restent proches de la couche de plasma centrale pour toute la période étudiée. La cor-
rélation positive entre l’augmentation de BZ et l’étendue en longitude de l’électrojet auroral
est naturelle dès lors que l’on considère que :
– les dipolarisations sont associées à des réductions du courant à travers la queue ;
– la région de réduction de courant a une longueur finie dans la direction transverse (selon
Y) ;
– le courant interrompu se ferme à travers l’électrojet auroral, l’étendue en longitude de
ce dernier étant corrélée avec l’étendue transverse (en Y) de région de réduction de
courant dans la queue.
L’amplitude des signatures de la réduction dépend de l’échelle transverse de la région de
réduction. C’est ce qui apparait immédiatement en considérant l’intégration de la loi de Biot
et Savart sur une extension finie en Y :
~B(~r) = µ04pi
∫
Lx
∫
Ly
∫
Lz
~j(~r)× (~r − ~r′)
|~r − ~r′|3 dxdydz (4.1)
sur une longueur finie en y. En effet, si dy est petit, BZ sera petit et vice et versa.
4.5 Conclusion
Dans ce chapitre nous avons identifié des dipolarisations avec un ∆BZ de faible amplitude
ou de forte amplitude. Toutes ces dipolarisations sont comparables entre elles lorsque l’on
s’intéresse à l’amplitude des fluctuations hautes fréquences et les écoulements associés. La
seule différence entre les événements n°1-4 et n°5-8 est dans l’amplitude de ∆BZ et la durée
des fluctuations hautes fréquences.
Un point important mis en avant dans cette étude porte sur la pression totale associée
aux dipolarisations qui semble dépendre de la position du satellite dans la couche de plasma.
Ceci est vérifié pour tous les cas correspondant à un ∆BZ de forte amplitude. Miyashita
et al. [2009] ont montré, d’après une étude statistique réalisée avec Geotail, GOES et Polar
sur plus de 3000 sous-orages, que la pression totale augmente dans la queue proche (X > -10
Rt) en association avec les dipolarisations, grâce à la contribution des particules énergétiques.
Elle a par contre tendance à décroître considérablement entre −12 > X > −18R − T . La
dépendance en fonction du point d’observation n’a pas été analysée. Le nombre de cas de ce
chapitre étant trop faible pour tirer des conclusions, il faut donc mener une étude statistique
sur la pression totale.
Une étude préliminaire des données au sol a montré que l’étendue de la dipolarisation en
temps local semble jouer sur l’amplitude de ∆BZ .
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Figure 4.24 : Etendue en longitude des perturbations magnétiques en fonction le la moyenne de
∆BZ entre les satellites THEMIS D et E qui sont en permanence dans la couche de plasma.
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Chapitre 5
Analyse statistique des changements
associés aux dipolarisations dans la
couche de plasma.
5.1 Introduction
Les trois satellites A, D, et E de la mission THEMIS (∼ 10RT ) permettent d’étudier la
dynamique du plasma et de la couche de courant à petite échelle. Grâce à une configuration
particulière, qui consiste à avoir deux satellites positionnés de part et d’autre de la couche
neutre, nous pouvons analyser l’épaisseur de la couche de courant, la densité de courant et
la force de Laplace au passage d’une dipolarisation. Le but de cette étude est d’évaluer les
changements de la couche de courant avant et après la dipolarisation en utilisant trois satel-
lites (A, E et D) de la mission THEMIS. J’ai sélectionné tous les événements lorsque deux
satellites sont à la même position dans le plan XYGSM mais séparés en ZGSM .
Les cas de cette étude statistique sont situés dans la région de transition entre la topologie
magnétique de type dipolaire et de type queue (−12 < XGSM < −7). Le système SM (Solar
Magnetic) est le plus adapté pour la région dipolaire (magnétosphère interne) tandis que le
GSM (Geocentric Solar Magnétic) est le plus adapté pour la queue magnétosphérique, (voir
annexe D). Tous les résultats de cette étude seront donc présentés dans deux systèmes de
coordonnées : GSM et SM. Nous les discuterons pour savoir quel système doit être utilisé.
Cette étude a été menée suite aux questions soulevées dans le chapitre précédent. Les
résultats de cette étude ont fait l’objet d’un article [Palin et al., 2012].
5.2 Observations
Les données utilisées, à trois secondes de résolution, proviennent des instruments FGM,
ESA et SST de la mission THEMIS. Les moments sont obtenus en combinant les données
ESA et SST après décontamination. Les données des trois phases d’étude de la queue de la
magnétosphère sont utilisées.
5.2. Observations
Figure 5.1 : A droite : Distribution des satellites dans les plan (Y,X)GSM (haut) et (Y,Z)GSM
(bas). A gauche : de même mais en système de coordonnées SM.
numéro jour heure numéro jour heure
1 06-Feb-2009 04 :28 :49 14 26-mars-09 04 :28 :01
2 26-Feb-2009 05 :52 :42 15 26-mars-09 05 :01 :19
3 02-mars-09 04 :56 :20 16 26-mars-09 05 :30 :18
4 03-mars-09 03 :17 :21 17 31-mars-09 05 :06 :04
5 05-mars-09 02 :46 :07 18 31-mars-09 06 :23 :03
6 05-mars-09 03 :13 :50 19 05-Apr-2009 02 :23 :17
7 05-mars-09 04 :02 :22 20 06-Apr-2009 05 :39 :36
8 14-mars-09 05 :06 :48 21 08-Apr-2009 06 :57 :55
9 14-mars-09 05 :53 :15 22 02-mars-10 05 :36 :01
10 16-mars-09 05 :27 :31 23 04-mars-10 04 :15 :41
11 19-mars-09 02 :09 :00 24 14-mars-10 03 :44 :00
12 22-mars-09 03 :26 :38 25 27-mars-10 01 :23 :13
13 25-mars-09 05 :12 :19
Table 5.1 : Liste des 25 dipolarisations.
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Figure 5.2 : A droite : Dipolarisation du 6 Février 2009. Les trois composantes du champ ma-
gnétique en GSM sont représentées pour les satellites THEMIS A (ligne fine) et THEMIS E (ligne
épaisse). A gauche : de même en système de coordonnées SM.
5.2.1 Choix des évènements
La sélection des cas se fait en deux étapes. Le choix se fait tout d’abord sur la position
des satellites, ensuite il s’agit d’identifier les dipolarisations.
Etape 1 La première étape se fait automatiquement grâce au logiciel AMDA et selon
plusieurs critères :
• les satellites doivent être dans la queue de la magnétosphère (R : distance à la Terre)
|Y | < 12.5RT , et R > 6RT (5.1)
• les satellites A et E doivent être très proches dans le plan (X, Y )GSM
|XA −XE| < 0.5RT et |YA − YE| < 0.5RT (5.2)
• les satellites doivent être placés de chaque côté de la couche neutre :
BX,A.BX,E < 0 (5.3)
Etape 2 La deuxième partie de la sélection consiste à identifier les dipolarisations à l’oeil
en se basant sur le profil de la composante BZ du champ magnétique. Dans cette étude nous
souhaitons caractériser les changements de la couche de plasma avant et après la dipolarisa-
tion, il faut donc repérer les dipolarisations isolées. Deux dipolarisations doivent être séparées
d’au moins 25 minutes. Une représentation de la position des satellites est donnée sur la figure
5.1. Une liste des cas est donnée dans le tableau 5.1.
Pour cette étude je n’ai utilisé que les données des satellites A et E. Les orbites des THE-
MIS E et D étant très similaires, l’utilisation de THEMIS D n’apporte aucune information
complémentaire. En effet, pour la première phase d’étude de la queue, après la sélection des
cas sur leurs orbites, j’ai obtenu très peu de cas et aucune dipolarisations durant ces périodes.
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Pour la seconde phase, j’ai obtenu 21 cas avec la paire THEMIS A et E, 6 cas pour la paire
THEMIS A et D et aucun cas pour la paire THEMIS E et D car ils sont toujours dans la
même hémisphère. Les cas 6 cas obtenues avec THEMIS A et D sont redondant avec les cas
de la paire THEMIS A et E. Nous nous sommes donc limités à la paire A et E pour la suite
de l’étude.
5.2.2 Critères temporels
Les périodes de temps utilisées pour étudier les conditions avant/après dipolarisation
doivent être suffisamment éloignées de son déclenchement. Dans le cas contraire, les para-
mètres étudiés pourraient être affectés par les phénomènes précurseurs souvent détectés en
amont des fronts de dipolarisations (augmentation du flux d’ions énergétiques, pic négatif de
BZ [Sergeev et al., 2009, Zhou et al., 2011]), ou par des modifications de la géométrie de la
couche de courant ou encore par la présence de structures fines de courants associées [Zhang
et al., 2011]. De plus, lors de ces périodes calmes, on peut supposer que la normale à la couche
de courant est quasi-parallèle à la direction ZGSM .
Les trois composantes du champ magnétique (GSM et SM) sont représentées sur la fi-
gure 5.2. Le début de croissance de BZ est marqué par la ligne verticale n°3 (To), la fin de
la dipolarisation (Tf ) correspond à la fin de cette augmentation. Entre ces deux temps la
relaxation du champ magnétique a lieu. La période utilisée pour caractériser les conditions
"avant" est marquée par les lignes 1 et 2, correspondant à -10 et -5 minutes de To. On utilisera
l’abréviation "bef" (before) pour parler de cette période. Le délai de 5 minutes est nécessaire
pour éviter les signes précurseurs [Xing et al., 2010]. Pour les conditions "après" on utilise
la période comprise entre les lignes 4 et 5, c’est à dire entre +10 et +15 minutes de To.
On utilisera l’abréviation "aft" (after) pour cette période. Pendant ces deux périodes, aucun
écoulement de particules (>100km/s) n’a été détecté et la variance des paramètre est restée
faible. Ce sont donc des périodes sur lesquelles les valeurs moyennes des grandeurs étudiées
sont signifivatives d’un état calme de la couche de plasma. Cette dernière peut être considérée
comme quasi-stable pendant ces périodes.
5.3 Hypothèses, méthodes et modèles pour caractéri-
ser la couche de courant
Les périodes étudiées correspondent à une état quasi-stable de la couche de courant, et
comme les deux satellites sont séparés uniquement en Z, à l’échelle des satellites on peut faire
les hypothèses suivantes :
1. Le courant à travers la queue s’écoule uniquement dans le plan XY (pas de composante
jZ).
2. Les possibles effets des courants alignés sont négligés.
3. La couche de courant est infinie dans le plan XYGSM , et sa normale reste proche de la
direction ZGSM .
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La couche de courant répond à un équilibre de pression 1D le long de l’axe Z :
P ∗m + Pth = P ∗tot =
B∗2lob
2µ0
= constant (5.4)
Dans ce modèle la composante BZ n’intervient pas et n’est donc pas incluse dans l’expression
de la pression magnétique (P ∗mag =
B2X
2µ0). On distingue donc les deux pressions totales :
P ∗tot =
B2X +B2Y
2µ0
+ Pth (5.5)
Ptot =
B2X +B2Y +B2Z
2µ0
+ Pth (5.6)
Pth est obtenue à partir des mesures des instruments ESA et SST (après décontamination,
voir sections 2.1.1.3.b et 2.1.1.3.c) :
Pth = PESAi,e + PSSTi (5.7)
Le champ magnétique dans les lobes et la densité de courant intégrée (selon l’axe Z) J
peuvent être calculés en fonction de P ∗tot.
J = 2
µ0
B∗lob =
√
8
µ0
P ∗tot (5.8)
Pour connaître la position des satellites dans la couche de courant, on peut calculer la
profondeur normalisée du satellite dans la couche (figure 5.3) :
Z∗ = sign(BX)
BXY
B∗lob
(5.9)
avec Z∗ = 0 lorsque le satellite est dans la couche neutre et Z∗ = 1(−1) dans le lobe nord
(sud).
Deux modèles analytiques ont étés considérés pour décrire l’équilibre de pression dans la
couche de courant :
– un profil linéaire de champ magnétique à travers toute l’épaisseur de la couche,
– le modèle de Harris.
Les deux modèles donnent des résultats similaires, nous ne montrons que ceux donnés par
celui de Harris.
Dans [Harris, 1962], la distribution du champ magnétique est
BX = B∞ tanh(
Z − ZNS
H
), (5.10)
où Z est la position du satellite, ZNS la position en Z de la couche neutre, H la demi-
épaisseur caractéristique de la couche de courant, B∞ la valeur asymptotique du champ
magnétique quand Z → ∞. Prenant B∞ = max(B∗lob,A, B∗lob,E), tous les paramètres peuvent
être calculés à chaque satellite excepté ZNS et H. Ils sont estimés en minimisant la différence
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Figure 5.3 : Schéma représentant la profondeur normalisé du satellite dans la couche.
entre valeurs mesurées et calculées. La densité de courant au satellite est :
j(Z) = 1
µ0
.
dBX
dZ
= 1
µ0
B∞
H
1
cosh2( Z
H
)
. (5.11)
Calculée dans la couche neutre :
jNS(Z = 0) =
1
µ0
B∞
H
. (5.12)
La composante de la force de Laplace dans le plan XY peut être évaluée à la position de
chaque satellite :
Floc = (~j × ~B)XY = j.BZ . (5.13)
La force de Laplace dans la couche neutre est définie par :
FNS = jNS.max(BZ,A, BZ,E). (5.14)
5.4 Analyse statistique
5.4.1 Résultats
La figure 5.4 représente la valeur de chaque paramètre moyennée sur les 25 dipolarisations
en GSM et 5.5 en SM. Le profil de la composante BZ,GSM du champ magnétique montre la
signature typique d’une dipolarisation avec une diminution progressive (phase de croissance)
suivie d’une augmentation rapide (expansion). Ces changements correspondent à un étirement
et une relaxation de la configuration magnétique [Sauvaud and Winckler , 1980]. Le début de
la croissance de BZ a été choisi comme référence pour superposer les évènements. Le panneau
5.4d montre la profondeur normalisée du satellite dans la couche Z∗GSM . La valeur absolue de
Z∗GSM pour THEMIS A est plus grande que pour THEMIS E. Ceci indique que le satellite E
est plus proche de la couche neutre que le A pour la plupart des cas.
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Figure 5.4 : Représentation de la valeur de chaque paramètre moyennée sur les 25 dipolarisations.
Les panneaux représentent : (a) composante BZ,GSM du champ magnétique, (b) pression totale
Ptot,GSM , (c) pression totale partielle P ∗tot,GSM , (d) positon des satellites dans la couche de courant
Z∗GSM , (e) épaisseur de la couche HGSM , (f) densité de courant locale jGSM (Z=0), (g) force de La-
place locale en coordonnées GSM et dans la couche neutre. Les courbes violettes et roses représentent
le donnée des satellites THEMIS E et A respectivement. Les courbes bleues représentent les données
calculées en utilisant les 2 satellites. La ligne verticale continue montre le début de la dipolarisation.
Les lignes verticales en pointillés montrent les temps utilisés pour définir les périodes avant et après
la dipolarisation.
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Figure 5.5 : De même que la figure précédente mais en système de coordonnées SM.
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Figure 5.6 : Différence de pression totale Ptot entre THEMIS A et E (couleur) en fonction de leur
position dans la couche de courant Z∗ (abscisse : THEMIS A, ordonnée : THEMIS E) moyenné sur
la période de temps avant la dipolarisation, en coordonnées GSM à gauche, et SM à droite.
5.4.1.1 Densité d’énergie totale
La figure 5.4b représente la superposition des pression totales Ptot pour THEMIS A et E,
la figure 5.4c P ∗tot. Pendant la phase de croissance, la pression totale Ptot diminue progressive-
ment à cause de la diminution de BZ,GSM , alors que P ∗tot reste constante. Ceci signifie que la
pression dans les lobes ne diminue pas mais reste constante. La différence entre les profils des
courbes représentant les deux satellites (panneaux 5.4b et 5.4c) augmente lentement jusqu’à
atteindre environ 10% à la fin de la phase de croissance. Cette différence disparait au début
de la dipolarisation. Une minute avant, les deux pressions totales Ptot et P ∗tot augmentent
brusquement. Durant les 15 minutes après To, Ptot reste élevée, alors que P ∗tot décroit, indi-
quant une diminution de la densité de courant intégrée J (équation 5.8).
La différence des pressions totales Ptot, entre les deux satellites pour la période "avant", en
fonction de la position des satellites dans la couche est représentée sur la figure 5.6 (gauche).
Les couleurs représentent la différence relative abs(Ptot(thA−thE)av
Ptot(thA+thE)av ) en pourcentage. L’abscisse
et l’ordonnée sont respectivement la profondeur normalisée de THEMIS A et E dans la couche
de courant. Cette différence est très faible lorsque les deux satellites sont à la même distance
de la couche neutre (points bleu et vert), elle devient plus importante lorsqu’un des THEMIS
en est proche et l’autre plus éloigné (points rouges). Ceci indique que P ∗tot n’est pas parfaite-
ment uniforme sur l’épaisseur de la couche de courant. L’hypothèse d’un équilibre de courant
1D n’est donc pas rigoureusement conforme aux observations, mais le gradient de P ∗tot selon
Z reste faible, inférieur à 10%.
L’histogramme, figure 5.7a (gauche), montre la distribution du rapport entre la pression
totale mesurée après la dipolarisation et celle mesurée avant (Ptotap
Ptotav
). Ce rapport est plus
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Figure 5.7 : (a) et (b) : Histogrammes représentant les changement avant/après dipolarisation de
la pression totale Ptot et pression totale partielle P ∗tot. (c) et (d) : représentation de la différence
avant/après des pressions totales Ptot et P ∗tot en fonction de la position des satellites dans la couche
de courant (en valeur absolue). Les étoiles et les points correspondent respectivement à THEMIS E
et THEMIS A. Système de coordonnées GSM à gauche et SM à droite.
grand que 1 pour la plupart des cas (70%). La quantité d’évènements présentant une aug-
mentation de la pression totale est plus grande pour THEMIS E que pour THEMIS A. Cela
peut être due à leurs positions dans la couche de courant. En effet, la figure 5.7c (gauche)
semble montrer une anti-corrélation entre le rapport Ptotap
Ptotav
et la valeur absolue de la profon-
deur normalisée du satellite dans la couche (Z∗). La pression totale augmente plus souvent
lorsque les THEMIS sont proches de la couche neutre. THEMIS E, qui est généralement
plus proche de la couche neutre que THEMIS A, montre une plus forte augmentation de la
pression totale. Les figures 5.7b (gauche) et 5.7d (gauche) sont les même que les figures 5.7a
(gauche) et 5.7c (gauche) mais pour la pression totale partielle P ∗tot. L’histogramme montre
que de calculer la pression totale sans inclure BZ conduit à une diminution de cette dernière
(P ∗tot) et donc de la densité de courant intégrée (J) pour la majorité des cas. Pourtant 36%
des cas montrent quand même une augmentation de P ∗tot. Sur le panneau 5.7d (gauche), la
plupart des cas sont associés à une diminution de P ∗tot. La corrélation grossière observée figure
5.7c (gauche) ne se distingue plus ici, mais la pression totale partielle P ∗tot diminue toujours
pour les grandes valeurs de Z∗.
5.4.1.2 Epaisseur caractéristique de la couche de courant
La figure 5.4e montre le profil moyenné sur tous les cas de l’épaisseur caractéristique H
de la couche de courant (modèle de Harris, équation 5.10). La courbe montre clairement que
l’épaisseur diminue pendant la phase de croissance et augmente pendant la dipolarisation.
Cette tendance est aussi observée avec l’histogramme figure 5.8a (gauche) représentant le
rapport de l’épaisseur mesuré après la dipolarisation avec celle mesuré avant. Il n’y a aucune
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Figure 5.8 : Histogrammes des changements avant/après obtenus. Les panneaux représentent : (a)
l’épaisseur de la couche de courant ; (b) la densité de courant dans la couche neutre ; (c) la force
de Laplace dans la couche neutre, l’échelle en abscisse exclut un évènement juste au dessus de 3.
Système de coordonnées GSM à gauche et SM à droite.
exception. L’épaisseur augmente en moyenne d’un facteur ∼ 1.6. La valeur médiane de ∼ 1.5
indique que l’épaisseur de la couche de courant augmente de plus de la moitié de sa valeur
initiale pour la moitié des évènements.
5.4.1.3 Densité de courant
Le profil de la densité de courant j, dans la couche neutre (équation 5.12), moyennée sur
tous les cas est représenté figure 5.8b (gauche) (modèle de Harris). Elle augmente pendant la
phase de croissance et diminue pendant la dipolarisation. Là non plus il n’y a pas d’excep-
tions comme indiqué par l’histogramme figure 5.8b (gauche). La valeur moyenne du facteur
de diminution est ∼ 0.67 et la médiane est ∼ 0.71.
5.4.1.4 Force de Laplace
Le profil de la force de Laplace calculé dans le plan XY (équation 5.13) est donné sur
la figure 5.4g. Il reste à peu près constant pendant la phase de croissance et augmente au
moment de la dipolarisation (le profil bipolaire sur le front de dipolarisation n’est pas discuté
ici). L’histogramme figure 5.8c (gauche) montre que cette tendance est observée dans la
plupart des cas.
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5.4.2 Validité de la méthode et du modèle
5.4.2.1 GSM versus SM
Les figures 5.4a et 5.5a permettent de comparer les profils de la composante BZ du champ
magnétique en coordonnées GSM et SM. En système de coordonnée GSM, les courbes des
deux satellites sont quasi-identiques alors qu’en SM, il y a une différence constante d’environ
4nT. A l’échelle de séparation des satellites (<1Rt), on ne s’attend pas à un gradient si
important dans la composante magnétique normale à la couche de courant.
Les panneaux 5.4g et 5.5g montrent le profil de la tension magnétique en GSM et SM.
En GSM, les trois courbes (à la position des satellites ou dans la couche neutre) sont toutes
encore une fois très proches. Ce n’est pas le cas en SM : les profils à THEMIS A et dans
la couche neutre sont similaires mais celui à THEMIS E est bien plus faible (conséquence
directe de la différence en BZ , SM sur les deux satellites). Avant la dipolarisation, le rapport
des forces estimé à la position des THEMIS atteint un facteur 2. Une telle divergence est
difficile à interpréter car elle impliquerait un gradient important et asymétrique à travers la
couche de courant. En effet, la force estimée à THEMIS A (dans l’hémisphère sud) et dans la
couche neutre est bien plus grande que celle calculée à THEMIS E (hémisphère nord). Cela
suggère une très forte asymétrie entre les deux hémisphères ce qui est paradoxal car THEMIS
E est statistiquement plus proche de la couche neutre que THEMIS A. Notre conclusion est
la suivante : le système GSM doit être utilisé pour l’étude de ce type de cas.
5.4.2.2 Modèle de la couche de courant et équilibre de pression
5.4.2.2.a Avant la dipolarisation
Dans les figure 5.4b et 5.4c, les profils de Ptot et P ∗tot montrent une différence avant la
dipolarisation qui suggère un gradient de pression totale dans l’épaisseur de la couche de
courant. Cela ne correspond pas avec le modèle d’équilibre de pression 1D utilisé dans l’étude
et suggère une contribution de la tension magnétique dans l’équilibre le long de l’axe Z de la
couche de courant et une possible contribution des termes de gradients radiaux. Pour évaluer
les autres termes de tension magnétique, il faut connaître le gradient de BZ le long de l’axe X
(voir eq 1.3) et/ou considérer des structures de courant plus complexes ajoutant du courant
le long de l’axe Z ou X [Saito et al., 2011]. Ces informations ne peuvent pas être quantifiés
avec les mesures de seulement deux satellites. Néanmoins, la différence entre les pressions
totales (Ptot ou P ∗tot) des deux satellites reste faible (<10%).
5.4.2.2.b Après la dipolarisation
Comme montré dans cette étude, l’épaisseur de la couche de courant augmente significa-
tivement après la dipolarisation et la configuration magnétique se rapproche d’une configu-
ration dipolaire et s’éloigne de celle d’une couche de courant. Pour en tenir compte, il faut
développer un modèle prenant en compte les gradients le long de l’axe X [Li et al., 2011].
Il faudrait disposer d’un satellite supplémentaire séparé des autres le long de l’axe X. Mal-
heureusement, THEMIS D est séparé des THEMIS A et E uniquement le long de l’axe Y
pour les événements sélectionnés. Un tel modèle ne peut donc pas être étudié sur la base des
cas sélectionnés. Finalement, le modèle ne décrit pas parfaitement la couche de courant mais
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permet d’identifier clairement les principales tendances de ses changements et d’obtenir une
estimation quantitative des caractéristiques macroscopiques (H,j,F) de la couche de courant.
5.5 Discussion
Dans cette étude, nous nous sommes intéressés au dipolarisations lorsque deux satellites
THEMIS ont quasiment la même position dans le plan XYGSM , c’est à dire séparés unique-
ment le long de l’axe ZGSM . Pour estimer les changements avant/après des 25 dipolarisations,
nous avons moyenné les données de -10 à -5 minutes avant le début de l’augmentation du
BZ et, de +10 à +15 minutes après. Pendant ces périodes, nous avons fait l’hypothèse que
la couche de courant pouvait être décrite par un équilibre de pression 1D. Nous avons utilisé
le modèle de Harris pour la modéliser.
Pour tous les cas, l’épaisseur de la couche de courant, projetée sur l’axe Z, augmente, c’est
une caractéristique systématique lors des dipolarisations.
Le profil de la moyenne des pressions totales sans inclure BZ , P ∗tot, présente une aug-
mentation modérée pendant la phase de croissance, suivi d’une brusque augmentation au
déclenchement de la dipolarisation. Ensuite P ∗tot décroit jusqu’à atteindre des valeurs plus
petites qu’avant. Cette tendance est en accord avec les résultats de Xing et al. [2010]. Ceci
indique aussi que, la plupart du temps, la densité de courant intégrée décroit au cours de la
dipolarisation. Néanmoins, les histogrammes montrent que cette décroissance de la pression
totale ne satisfait pas 36% des cas.
La majorité des évènements de cette étude ne correspondent pas à un sous-orage (dissi-
pation globale d’énergie et disruption de courant à grande échelle). Toutes les dipolarisations
sont associées à des perturbations magnétiques détectées au niveau du sol en Amérique du
Nord et en Scandinavie mais, dans la plupart des cas, elles sont de faible amplitude et n’af-
fectent qu’un secteur limité (entre 2h et 3h MLT). Seulement deux évènements correspondent
à un sous-orage typique présentant une baie négative de l’indice AL et touchent un secteur
plus large que 4h MLT. L’examen visuel du réseau de caméras plein ciel conduit au même
résultat.
La densité de courant décroit systématiquement pendant la dipolarisation. Deux causes
peuvent y contribuer :
– la densité de courant intégrée J décroit statistiquement. Ceci indique l’effet temporel
d’une réduction de courant.
– la couche de courant s’épaississant, la densité de courant est redistribuée sur une plus
grande étendue après la dipolarisation ce qui mène (à J constante) à une diminution
de sa densité.
La force de Laplace (j.BZ)XY augmente pendant la dipolarisation pour la plupart des
cas. Cette tendance est vérifiée sur toute l’épaisseur de la couche de courant, à la position
des satellites, et dans la couche neutre. Ceci est du à l’augmentation du BZ dont l’effet
domine celui de la décroissance de la densité de courant. Sur une étude de cas, Li et al.
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[2011] ont montré que la tension magnétique augmente après le front de dipolarisation bien
que l’épaisseur de la couche de courant (et donc le rayon de courbure des lignes de champ
magnétique) augmente. Notre étude statistique confirme cette interprétation qui peut être
clairement illustrée à la couche neutre (oùBx = dBX/dx = 0). A cette position, la composante
de la force de Laplace dans le plan XY peut s’écrire ainsi :
j.BZ =
1
µ0
(BZ
∂Br
∂Z
−BZ ∂BZ
∂r
) = T + F∇ (5.15)
où T désigne la tension magnétique (force de courbure), F∇ la force de gradient, et r la com-
posante radiale dans le plan XY. Le terme associé au gradient de pression magnétique étant
négatif et supposé augmenter après la dipolarisation, la croissance dans la force de Laplace
est portée par la tension magnétique. En considérant que la queue proche retrouve un état
d’équilibre après la dipolarisation suggère que le gradient de pression du plasma croit lui aussi.
A l’échelle de temps utilisée dans l’étude, la densité d’énergie totale augmente pour la
majorité des cas (70%). Cela semble en apparente contradiction avec les résultats de [Xing
et al., 2010] qui montrent que l’intrusion du plasma est caractérisée par une réduction de la
pression totale.
Cette divergence peut être le reflet d’un effet spatial si la pression totale dépend de la
position du satellite par rapport à la couche neutre. En effet, une corrélation est observée
figure 5.7c entre les changements de Ptot et la position normalisée du satellite dans la couche
de courant. La pression totale semble plus grande dans les régions centrales que dans celles
intermédiaires. Dans celles qui sont encore plus éloignées, Ptot diminue. Cette dernière si-
tuation correspond à la plupart des cas analysés par [Xing et al., 2010], les satellites placés
aux frontières de la couche de plasma, proche des lobes. Il est possible d’interpréter cet effet
spatial comme conséquence de la distribution de la pression magnétique (ou magnitude du
champ magnétique) associée avec une réduction du courant traversant la queue.
La figure 5.9 montre la distribution du champ magnétique résultant de la superposition
d’une couche de Harris, représentant le courant à travers la queue non perturbé et d’une
couche de courant de polarité opposée représentant la réduction de courant. Cette couche
de courant est située du coté queue des satellites virtuels, est uniforme et a une extension
finie en X et Z et le champ magnétique qu’elle produit a été calculé à l’aide du modèle de
Tsyganenko and Usmanov [1982] (voir légende pour plus de précisions). Les effets de bords de
la réduction de courant se traduisent par une augmentation de la composante BZ côté Terre,
dans la région proche de la couche neutre où une augmentation de la pression magnétique est
observée. A l’opposé, lorsqu’on s’éloigne de la couche neutre, l’effet dominant est l’addition
d’une composante BX opposée au champ magnétique ambiant. On observe donc une dimi-
nution de la pression magnétique à proximité des frontières de cette couche de courant. A
cet endroit, la décroissance affecte également la pression totale des lobes qui diminue. Dans
la couche centrale, la croissance de BZ induit une augmentation de la pression magnétique.
La composante BZ n’a pas de rôle dans l’équilibre 1D de la couche de courant, pourtant
elle contribue à la pression totale. Ajouté au effets spatiaux, la définition des intervalles de
temps, utilisés pour montrer une croissance ou décroissance de la pression totale, a une grande
importance. En effet, figure 5.4c, sur les 15 minutes autour du début de la dipolarisation,
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la pression totale dans la couche neutre augmente en moyenne. Au contraire, si l’on utilise
une plus grande échelle de temps, la pression totale reste constante ou diminue. Les critères
temporels utilisés ont été déterminés après un examen détaillé de plusieurs dipolarisations
pour cerner les changementsh dans la couche de plasma immédiatement après leurs passages.
107
5.5. Discussion
Figure 5.9 : Distribution de l’intensité du champ magnétique lorsqu’on ajoute une réduction de
courant à une couche de Harris. L’échelle de couleur est réglée de façon à mettre en évidence les
régions d’intensité positive (jaune-rouge) et négative (cyan-bleu). Les deux cercles représentent des
satellites virtuels qui enregistrent des changements de pression magnétique différents. La distribu-
tion du champ magnétique correspondant à la réduction de courant a été calculée avec le modèle
[Tsyganenko and Usmanov, 1982] comme suit : ∆J = −100mA/m ; L = 20Rt, s’étendant de
X = −30 à X = −10Rt ; H = 2Rt. Les paramètres pour la couche de courant de Harris sont :
JHarris = 300mA/m ; HHarris = 2Rt.
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Les dissipations sporadiques d’énergie électromagnétique, d’origine solaire, dans la ma-
gnétosphère de la Terre sont associées à une reconfiguration soudaine de la queue de la
magnétosphère qui, après une période d’accumulation d’énergie, revient dans un état d’éner-
gie plus faible, associée à un retour de la topologie du champ magnétique vers un état plus
dipolaire. Ces "dipolarisations" constituent une des caractéristiques clef de la dynamique de
la magnétosphère. La compréhension des phénomènes physiques à l’origine de ce comporte-
ment est au coeur de l’étude des sous-orages magnétosphériques. Ce sont les mesures in-situ
des particules et des champs, souvent associées aux mesures des émissions aurorales, qui
ont permis de passer du concept de sous-orage auroral [Akasofu, 1964] à des études de la
magnétosphère équatoriale où les sous-orages sont déclenchés. Cependant la cause physique
de l’instabilité déclenchant l’instabilité initiale de la couche de courant qui porte le courant
soutenant la topologie de la queue de la magnétosphère a résisté aux études menées jusqu’ici.
C’est ce qui a motivé la communauté de physique des plasmas spatiaux à mettre en oeuvre
des études coordonnées, multisatellites, avec en particulier les missions spatiales GEOTAIL,
CLUSTER, DOUBLE-STAR et THEMIS et c’est dans ce cadre que s’inscrit ce travail de
thèse.
Différentes signatures des dipolarisations
Littéralement, "dipolarisation" signifie "retour vers une configuration dipolaire" et sa si-
gnature caractéristique est une augmentation de la composante BZ,GSM (ou BZ,SM) du champ
magnétique de la queue de la magnétosphère. Plusieurs processus peuvent conduire à une di-
polarisation de la queue magnétosphérique ainsi définie : disruption du courant à travers la
queue [Lui et al., 1992, Jacquey et al., 1991,McPherron et al., 1973], retrait d’une ligne neutre
[McPherron et al., 1973], empilement magnétique [Nakamura et al., 2011, Fu et al., 2012],
écoulements impulsifs (Bursty Bulk Flows, [Angelopoulos et al., 1992]) ou bulles de plasma
(Bubles, [Chen and Wolf , 1993]). Il est probable que toutes les dipolarisations ne soient pas
semblables en intensité, localisation, durée. Un des buts des études que j’ai réalisées ou aux-
quelles j’ai participé a été d’en identifier des caractéristiques qui puissent aider à en faire une
classification.
Dans cette thèse, deux signatures des dipolarisations ont été identifiées :
• Signatures de Type-1 : il s’agit de dipolarisations à grande échelle, se propageant en
direction anti-terrestre, traduisant une reconfiguration globale de la queue. Celles qui
ont été analysées à partir des données CLUSTER dans le chapitre 3 appartiennent à
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cette catégorie ;
• Signatures de Type-2 : ces dipolarisations, rencontrées par THEMIS et décrites dans
les chapitres 4 et 5, sont de plus faible amplitude et se propagent généralement vers la
Terre.
Signatures de Type-1
La configuration de CLUSTER, DOUBLE-STAR et des satellites LANL le 31 Août 2005
a offert une excellente opportunité d’analyser une série de dipolarisations de ce type depuis
les lobes, au sein de la couche de plasma, à l’orbite géostationnaire et au sol. Cette étude
reportée dans le chapitre 3 a permis de caractériser leur dynamique à grande échelle :
– les dipolarisations se propagent vers la queue à des vitesses de l’ordre de 100 à 600 kms.
Ce résultat est en bon accord avec ceux qui ont déjà été publiés [Jacquey et al., 1991;
1993, Jacquey, 2000, Ohtani et al., 1992, Sauvaud et al., 1996a, Sauvaud et al., 1996b]
et en accord avec la propagation vers le Nord des arcs auroraux ;
– les dipolarisations de type-1 sont la signature de disruptions de courant, débutant près
de la Terre (10-12 Rt). La disruption de courant se propage comme la dipolarisation.
Elle a lieu localement sur son front de propagation. Cette étude a montré pour la pre-
mière fois la signature du champ électrique induit associé, calculé à partir de la vitesse
des ions oxygènes ;
– l’amplitude de l’augmentation de la composante BZ est importante, atteignant jusqu’à
un cinquième du champ magnétique dans les lobes (∼ √µ0Ptot). On peut parler de
dipolarisation de forte amplitude ;
– les simulations cinétiques 2D montrent que le développement et la propagation vers la
queue d’une ligne neutre produit les mêmes signatures que celles observées par CLUS-
TER dans les lobes. Ce résultat suggère que la disruption de courant et la reconnexion
sont soit un seul et même processus soit deux processus étroitement liés, les mécanismes
qui déclenchent la reconnexion restant inconnus ;
– ce type d’événements est associé à une forte augmentation de l’indice AE, indicatif du
développement complet d’un sous-orage.
Signatures de Type-2
L’analyse préliminaire d’une série de dipolarisations successives a été reportée dans le
chapitre 4. Ces événements ont été interprétés comme appartenant au type-2. C’est aussi le
cas de ceux qui ont fait l’objet d’une étude statistique décrite dans le chapitre 5. Ces travaux
ont permis de mettre à jour certaines de leur caractéristiques macroscopiques :
– les dipolarisations de ce type se propagent vers la Terre à des vitesses de quelques
dizaines de km/s. Cette propagation vers la Terre est en outre très majoritairement
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observée par THEMIS [Runov et al., 2009, Dubyagin et al., 2010]. C’est aussi le cas,
mais de façon moins marquée, lorsque les dipolarisations sont détectées plus loin dans
la queue avec CLUSTER [Schmid et al., 2011] ;
– après le passage des dipolarisations, la tension magnétique se trouve renforcée au moins
dans la région explorée par le triplet A-D-E de THEMIS à des distances géocentriques
de 8 à 12 Rt ; Ce résultat est en accord avec ceux obtenus par Li et al. [2011] ;
– les signatures de type-2 sont majoritairement associées à une réduction du courant lo-
cal, mais ce n’est pas systématique (34% des cas y échappent).
– ces dipolarisations peuvent être observées lors de périodes de faible ou très faible ac-
tivité. Elles sont majoritairement associées à des perturbations magnétiques au sol et
des précipitations localisées, dans un secteur en temps local ne dépassant pas 3 heures
MLT. L’étude de la succession d’événements du 31 Mars 2009 suggère que l’extension
en longitude obtenue au sol dépend de l’amplitude de la dipolarisation (de la variation
de BZ). Ce dernier résultat est naturel si l’on considère que la dipolarisation est l’effet
d’une réduction de courant se produisant principalement du côté queue du point d’ob-
servation. L’amplitude des perturbations magnétiques dépend de l’échelle transverse
de la région de courant interrompu. Par contre, à l’heure actuelle le modèle de "bulles"
[Chen and Wolf , 1999] ne prévoit pas de lien entre l’échelle transverse et l’amplitude. De
même, le modèle d’empilement magnétique ne permet pas non plus d’en rendre compte ;
– dans la queue proche (<12 Rt) la densité d’énergie totale (Ptot) augmente majoritai-
rement (70% des cas). Néanmoins, la redistribution de l’énergie dépend des régions
explorées par le satellite. Dans les couches frontières, la densité d’énergie tend à dimi-
nuer alors qu’elle augmente quasi-systématiquement dans la couche de plasma centrale.
Cette répartition spatiale des variations d’énergie n’est pas prédite par les modèles de
"bulles" ou d’empilements magnétiques, mais est à nouveau facilement interprétable
lorsqu’on considère une réduction de courant se produisant du côté queue de la sonde.
Réconciliation des deux signatures des dipolarisations
Dans l’étude du 31 Août 2005 reportée dans le chapitre 3, les observations fournies par
CLUSTER et DOUBLE-STAR montrent sans équivoque que les dipolarisations de type-1
se propagent vers la queue. A l’orbite géostationnaire, les satellites LANL détectent après
un délai de quelques minutes des injections de particules énergétiques. Ces dernières sont en
général associées localement à des dipolarisations [Jacquey et al., 1993]. Pour le cas du 31 Août
2005, elles n’ont pu être détectées car les satellites LANL ne disposent pas de magnétomètre.
Compte tenu du lieu de déclenchement de la disruption (R ∼10-12 Rt) et de la position des
satellites, les injections et donc les probables dipolarisations associées ont dû se propager vers
la Terre. On peut supposer que ces dernières soient de type-2 et donc que les dipolarisations
des deux types coexistent. La signature observée des dipolarisations serait alors conditionnée
par la position du point d’observation relativement au site de disruption de courant : type-2 du
côté Terre et type-1 du côté queue. Cette supposition ne tient que sur le sens de propagation
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Figure 5.10 : Schéma récapitulatif des conclusions.
qui constitue à l’heure actuelle l’unique argument observationnel. Ceci est cohérent avec
la progression des arcs auroraux vers les pôles (associé aux dipolarisations de Type 1) et
l’extension vers l’équateur de la frontière sud de l’ovale aurorale (associé aux dipolarisations de
Type 2) [Nakamura et al., 1993,Mende et al., 2011]. On peut aussi noter que dans les chapitres
précédents, les dipolarisations de type-2 sont interprétées comme le produit de disruptions
de courant ayant lieu du côté queue du point d’observation (relation amplitude/étendue
en longitude, redistribution de la densité d’énergie). Cette interprétation est parfaitement
cohérente avec celle donnée pour les dipolarisations de type-1. Il faut également noter que
les simulations 2D présentées dans le chapitre 3 montrent clairement que la reconnexion
magnétique conduit d’une part à la disruption de plus en plus lointaine du courant s’écoulant
à travers la queue (Type 1) et d’autre part à l’empilement du champ magnétique vers la terre
(Type 2), associé à l’épaississement du courant.
Dynamique macroscopique de la couche de courant
L’analyse statistique (chapitre 5) exploitant les données des sondes THEMIS A et E lors-
qu’elles étaient alignées selon l’axe ZGSM montre que l’épaisseur de la couche de courant
augmente au cours des dipolarisations détectées dans la queue proche. Cette tendance est sys-
tématique. Elle était attendue comme un résultat naturel de la reconfiguration magnétique
de la queue. L’épaississement de la couche de courant avait été proposé pour interpréter des
observations d’ISEE 1/2 et GEOS-2 [Jacquey et al., 1993, Jacquey and Sauvaud, 1994] mais
il n’avait pas encore été démontré par les observations.
La dynamique de la couche de courant dans la queue proche (<12 Rt) contraste avec
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celle observée plus loin dans la queue, à l’orbite de CLUSTER ou d’ISEE (∼20 Rt). A ces
distances, la couche de plasma s’amincit rapidement au moment du déclenchement des sous-
orages. Sauvaud et al. [1984] ont interprété la corrélation entre les injections de particules
énergétiques à l’orbite géostationnaire et les amincissements de la couche de plasma à 20 Rt
comme l’effet du champ électrique induit par une disruption de courant ayant lieu entre ces
deux régions. Du côté Terre, le champ électrique accélère les particules et du côté queue, la
brusque augmentation de la dérive électrique provoque le rapide amincissement de la couche
de plasma. L’étude reportée dans cette thèse complète et renforce cette interprétation.
Perspectives
La mission MMS (Magnetospheric Multi-Scale mission 1) constitue une étape clef de
l’étude de la magnétosphère, des sous-orages et des mécanismes responsables de la recon-
nexion magnétique ou des disruptions de courant. Elle inclut quatre satellites qui voleront en
configuration d’essaim avec des échelles de séparation de quelques dizaines de kilomètres. La
résolution temporelle des données sera augmentée d’un facteur 100 par rapport à CLUSTER
ou THEMIS. La mission MMS est définie pour sonder en détail les phénomènes présentant
des transitions fortes sur de courtes échelles, comme par exemple les fronts de dipolarisa-
tion, les lignes neutres ou les fronts de disruptions de courant. Néanmoins, les observations
de MMS risquent d’être comparables à celles qui seraient obtenues par un unique point de
mesure en ce qui concerne la caractérisation macroscopique de ce qui est observé. Ainsi, il
sera peut-être difficile de faire le lien entre ce qui est observé à l’échelle microscopique et le
processus macroscopique qui en résulte.
D’autre part, l’interprétation des sous-orages et les modèles phénoménologiques reposent
en grande partie sur des études de cas. Ces dernières permettent de comprendre comment
s’organisent les différentes signatures des sous-orages et d’en interpréter la chaine de causa-
lité. Cependant, il est difficile d’évaluer à quel point les résultats d’une étude de cas sont
représentatifs d’une dynamique générale. A l’approche du lancement de MMS, il semble utile
de préparer des études statistiques dans le but de caractériser les principales signatures des
sous-orages et de tenter d’en établir des classifications. Cette perspective est d’autant plus
réaliste que nous disposons d’une part de données de qualité avec (notamment) CLUSTER,
GEOTAIL et THEMIS et d’outils d’analyse détaillée (CL, TDAS, SUPERMAG, ...) et au-
tomatisée (AMDA, CL/utilisation avancée). En prolongement des études reportées dans ce
manuscrit, plusieurs axes de recherche peuvent être considérés pour poursuivre ces objectifs :
Grande échelle
En 2010, les orbites des deux sondes "extérieures" B (P1) et C (P2) de la mission THEMIS
ont été modifiées pour qu’elles rejoignent la Lune en Juin-Juillet et constituent maintenant la
mission ARTEMIS. Au cours de leur orbite de transfert, ces satellites ont fourni des mesures
dans la queue lointaine (jusqu’à 200 Rt) alors que le triplet A-D-E de THEMIS couvrait la
queue proche. Par ailleurs, les sondes d’ARTEMIS orbitant aux points de Lagrange lunaires
1. http ://mms.gsfc.nasa.gov/
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suivent la course de la Lune et traversent la queue lointaine à ∼80 Rt tous les 28 jours.
Exploitées ensemble, les missions THEMIS et ARTEMIS fournissent ainsi une base impor-
tante d’événements pour lesquels on peut étudier la contre partie dans la queue lointaine des
sous-orages et des dipolarisations observés dans la queue proche. L’étude préliminaire de ce
cas montre qu’une dipolarisation de type-2, de faible amplitude, ayant une signature au sol
très faible et localisée est néanmoins associée à un jet antisolaire détecté à ∼50 Rt dans la
queue.
Echelle moyenne
La dynamique de la queue à échelle moyenne (10-20 Rt) peut être étudiée avec THE-
MIS, CLUSTER/DOUBLE-STAR, CLUSTER/GEOTAIL et INTERBALL/GEOTAIL. Une
grande base de données exploitable par des outils automatisés (AMDA) s’y prête. Les études
multi-points réalisables devraient permettre de caractériser les liens entre les dipolarisations
de types 1 et 2, de modéliser la redistribution des courants associés et d’analyser celle de
l’énergie.
Petite échelle
Les observations multi-points (N ≥ 4) à petite échelle (1∼5 Rt) couvrent deux régions :
la queue moyenne, à une distance géocentrique de 15-19 Rt grâce à CLUSTER et la queue
proche, à 8-12 Rt avec THEMIS lorsque ses sondes se retrouvent en configuration d’essaim,
comme cela est le cas le 31 Mars 2009 (chapitre 4). Un certain nombre de cas sont dispo-
nibles. Par exemple, une recherche conditionnelle effectuée avec AMDA indique qu’au cours
de la seconde phase de queue THEMIS a rencontré 16 configurations d’essaim (telles que
les 5 satellites soient à l’intérieur d’un cube de 3 rayons terrestres de côté), dont la durée
médiane est de près de 4 heures. L’exploitation de ces observations offre d’intéressantes pos-
sibilités, en particulier : l’analyse de l’équilibre à deux dimensions de la couche de courant,
la détermination de la normale à la couche et du vecteur densité de courant, la propagation
des mouvements et de l’expansion de la couche, la nature des fronts de dipolarisations et les
structures de courant associées.
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Les Phases de THEMIS
Phases Dates Schéma
Phases de queue
12/15/07 - 04/15/08
12/15/08 - 04/15/09
03/02/10 - 05/31/10
03/16/11 - 06/22/11
Phases ceintures de
radiations / côté
crépuscule
04/15/08 - 06/15/08
04/15/09 - 06/15/09
06/01/10 - 09/01/10
06/23/11 - 09/29/11
Phases côté jour
06/15/08 - 10/15/08
06/15/09 - 09/30/09
09/02/10 - 11/30/10
09/30/11 - 01/05/12
Phases côté aube
10/15/08 - 12/15/08
12/29/09 - 03/01/10
12/09/10 - 03/15/11
Table A.1 : Tableau récapitulatif des différentes phases de THEMIS (themis.ssl.berkeley.edu)
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Imageurs auroraux : carte et
coordonnées
Figure B.1 : Carte du réseau de magnétomètres et imageurs auroraux. Les cercles sont les champs
de vue des cameras plein ciel.
Station
Code Name
Geog
Lat
(deg)
Geog
Long
(deg)
Geom
Lat
(deg)
Geom
Long
(deg)
Mid night
(hh :mm)
ATHA Athabasca,AB 54,714 246,686 61,98 306,76 08 :07
CHBG Chibougamau,QC 49,814 285,581 59,57 3,62 04 :49
EKAT Ekati,NT 64,717 250,667 72,28 307,66 08 :02
FSIM Fort Simpson,NT 61,762 238,779 67,3 293,85 08 :57
FSMI Fort Smith,NT 59,984 248,158 67,38 306,64 08 :06
FYKN Fort Yukon,AK 66,560 214,786 67,24 266,14 11 :00
GAKO Gakona, AK 62,407 214,842 63,06 269,02 10 :48
GBAY Goose Bay,NL 53,316 299,540 60,73 23,08 03 :37
GILL Gillam,MB 56,354 265,344 66,18 332,78 06 :34
INUV Inuvik,NT 68,413 226,230 71,23 275,09 10 :17
KAPU Kapuskasing,ON 49,392 277,680 59,76 351,95 05 :29
KIAN Kiana,AK 66,971 199,562 65,13 253,47 12 :02
KUUJ Kuujjuaq,QC 58,155 291,468 66,89 13,23 04 :15
MCGR Mcgrath,AK 62,953 204,404 61,72 259,84 11 :32
NRSQ Narsarsuaq,DK 61,162 314,558 65,53 41,39 02 :14
PGEO Prince George,BC 53,815 237,172 59,13 295,67 08 :52
PINA Pinawa,MB 50,163 263,934 60,08 331,46 06 :38
RANK Rankin Inlet,NU 62,828 267,887 72,41 335,74 06 :24
SNAP Snap Lake,NT 63,580 249,130 70,92 305,71 08 :07
SNKQ Sanikiluaq,NU 56,536 280,769 66,45 356,99 05 :12
TALO Taloyoak, NT 69,541 266,446 78,39 330,01 06 :41
TPAS The Pas,MB 53,994 259,059 63,27 323,8 07 :05
WHIT Whitehorse,YT 61,010 224,777 63,66 278,14 10 :01
YKNF Yellowknife,NT 62,520 245,687 69,36 301,65 08 :24
Table B.1 : Coordonnées des stations des caméras plein ciel.
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Magnétomètres : carte et coordonnées
Table C.1 : Coordonnées des stations de magnétomètres.
Station
Code Name
Geog
Lat
(deg)
Geog
Long
(deg)
Geom
Lat
(deg)
Geom
Long
(deg)
Midnight
(hh :mm)
ABK Abisko, Sweden 68,400 18,800 65,49 101,09 21 :55
AMD Amderma, Russia 69,604 60,208 65,67 136,68 19 :20
AMK Tasiilaq, Greenland 65,600 322,370 68,75 52,69 01 :25
AND Andenes, Norway 69,295 16,038 66,60 99,44 21 :39
ARCT Arctic Village, AK 68,133 214,433 68,77 265,09 11 :05
ATHA Athabasca, AB 54,714 246,686 61,88 307,21 08 :06
ATU Attu, Greenland 67,930 306,430 73,81 37,03 02 :38
BETT Bettles, AK 66,901 208,446 66,49 261,04 11 :25
BFE Brorfelde, Denmark 55,625 11,672 52,09 88,94 22 :22
BJN Bjørnøya, Norway 74,504 19,001 71,68 106,78 21 :09
BMLS Bay Mills, MI 46,480 275,310 56,79 348,64 5 :40
BRW Point Barrow, AK 71,320 203,380 70,29 253,45 12 :04
CCNV Carson City, NV 39,190 240,220 45,01 303,80 08 :26
CDRT Cape Dorset, NU 64,200 283,400 73,22 2,04 4 :55
CHBG Chibougamau, QC 49,814 285,581 59,31 3,80 04 :49
CIGO College Int’l Geo. Obs., AK 64,873 212,140 65,07 265,59 11 :03
CRVR Clyde River, NU 70,500 291,400 78,35 17,54 03 :58
DIK Dikson, Russia 73,53 80,697 69,06 156,26 18 :17
DMH Danmarkshavn, Greenland 76,770 341,370 77,26 83,68 22 :56
DNB Daneborg, Greenland 74,300 339,780 75,07 77,50 23 :24
DOB Dombas, Norway 62,073 9,111 59,30 89,62 22 :22
DON Dønna, Norway 66,111 12,497 63,47 94,40 22 :00
DRBY Derby, VT 44,950 287,870 54,26 6,57 04 :39
EAGL Eagle, AK 64,780 218,838 66,22 271,61 10 :34
EKAT Ekati, NT 64,717 250,667 72,15 308,31 08 :00
FCC Fort Churchill, Canada 58,759 265,912 68,29 334,05 06 :51
FHB Paamiut, Greenland 62,000 310,320 67,21 38,26 02 :33
FSIM Fort Simpson, NT 61,760 238,770 67,23 294,41 08 :55
FSMI Fort Smith, NT 60,030 248,070 67,29 307,05 08 :05
FYKN Fort Yukon, AK 66,560 214,786 67,25 266,67 10 :57
FYTS Fort Yates, ND 46,090 259,350 55,41 325,84 6 :59
GAKO Gakona, AK 62,393 214,870 63,05 269,51 10 :45
GBAY Goose Bay, NL 53,316 299,540 60,46 23,04 03 :37
GDH Qeqertarsuaq, Greenland 69,250 306,470 75,09 38,15 02 :33
GHB Nuuk, Greenland 64,170 308,270 69,78 36,98 2 :39
GILL Gillam, MB 56,354 265,344 66,00 333,19 6 :33
GJOA Gjoa Haven, NU 68,600 264,100 77,26 327,53 06 :52
HLMS High Lat. Monit. Stat., AK 61,235 210,128 60,97 265,97 11 :03
HOML Anchorage, AK 61,235 210,133 60,97 265,98 11 :03
HOMR Homer, AK 59,658 208,349 59,02 265,22 11 :07
HOP Hopen, Norway 76,510 25,010 73,33 114,02 20 :42
HOTS Hot Springs, MT 47,590 245,340 54,53 307,57 08 :07
IGLO Igloolik, NU 69,300 278,200 78,21 353,48 05 :24
INUV Inuvik, NT 68,413 226,230 71,21 275,77 10 :14
JCK Jackvik, Sweden 66,400 16,983 63,51 98,31 21 :44
KAKO Kaktovik, AK 70,135 216,350 71,10 264,85 11 :05
KAPU Kapuskasing, ON 49,392 277,680 59,53 352,22 5 :28
KAR Karmøy, Norway 59,211 5,245 56,41 85,00 22 :41
KIAN Kiana, AK 66,971 199,562 65,00 251,50 12 :00
KUUJ Kuujjuaq, QC 58,100 291,600 66,57 13,43 04 :14
KUV Kullorsuaq, Greenland 74,570 302,820 80,61 40,63 2 :23
LARG La Ronge, SK 55,158 254,739 63,67 317,84 07 :26
LETH Lethbridge, AB 49,637 247,132 56,92 309,24 07 :59
LOYS Loysburg, PA 40,180 281,620 50,38 357,42 05 :10
LRV Leirvogur, Iceland 64,180 338,300 64,64 66,12 00 :30
LYR Longyarbyen, Norway 78,200 15,830 75,49 110,64 20 :56
MCGR Mcgrath, AK 62,953 204,404 61,74 260,25 11 :30
NAIN Nain, NL 56,400 298,300 63,80 22,11 03 :41
NAL Ny Ålesund, Norway 78,922 11,934 76,43 109,59 21 :01
NAQ Narsarsuaq, Greenland 61,160 314,560 65,52 42,48 02 :14
NOR Nordkapp, Norway 71,090 25,790 67,95 108,56 21 :02
NRD Nord, Greenland 81,600 343,330 81,20 101,42 21 :37
NRSQ Narsarsuaq, DK 61,162 314,558 65,53 42,48 02 :14
PANG Pangnirtung, NU 66,100 294,200 73,88 19,39 03 :51
PBK Pevek, Russia 70,08 170,9 65,58 231,11 13 :51
PG1 Antarctica -85,501 77,199 -76,60 33,52 2 :36
PG2 Antarctica -84,419 57,956 -75,26 39,03 02 :12
PGEO Prince George, BC 53,815 237,172 59,07 296,09 8 :50
PINA Pinawa, MB 50,200 263,960 59,96 331,87 06 :37
PINE Pine Ridge, SD 43,080 257,410 52,15 323,63 07 :07
POKR Poker Flat, AK 65,119 212,567 65,40 265,79 11 :02
PTRS Petersburg, AK 56,810 227,050 59,90 283,97 09 :41
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RANK Rankin Inlet, NU 62,820 267,890 72,20 336,19 06 :23
RBAY Repulse Bay, NU 66,524 273,769 75,72 345,58 05 :51
REDR Red Deer, AB 52,143 246,161 59,24 307,34 8 :06
RMUS Remus, MI 43,660 274,860 54,06 347,92 05 :42
ROE Rømø, Denmark 55,172 8,550 51,62 86,36 22 :34
ROTH Priddis, AB 50,873 245,698 57,88 307,14 08 :07
RVK Rørvik, Norway 64,947 10,987 62,32 92,49 22 :08
SCO Ittoqqortoormiit, G. 70,480 338,030 71,39 70,83 23 :55
SKT Maniitsoq, Greenland 65,420 307,100 71,21 36,31 02 :42
SNAP Snap Lake, NT 63,580 249,130 70,84 306,78 08 :06
SNKQ Sanikiluaq, NU 56,536 280,769 66,21 357,20 05 :12
SOL Solund, Norway 61,080 4,843 58,51 85,53 22 :39
SOR Sørøya, Norway 70,541 22,225 67,55 105,31 21 :15
STF Kangerlussuaq, Greenland 67,020 309,280 72,41 39,92 2 :26
SVS Savissivik, Greenland 76,020 294,900 82,94 31,50 03 :03
SWNO Shawano, WI 44,780 271,400 55,12 342,93 05 :59
TALO Taloyoak, NT 69,541 266,446 78,26 331,23 6 :39
TDC Tristan Da Cunha (S. Atl.) -37,068 -12,317 -40,09 49,59 01 :30
THL Qaanaaq, Greenland 77,470 290,770 84,67 27,80 03 :18
TIK Tiksi, Russia 71,587 128,921 66,41 198,42 16 :02
TPAS The Pas, MB 53,994 259,059 63,12 324,23 07 :04
TRAP Trapper Creek, AK 62,240 209,580 61,91 264,97 11 :07
TRO Tromsø, Norway 69,662 18,940 66,82 102,01 21 :28
UKIA Ukiah, OR 45,140 241,070 51,19 303,23 8 :25
UMQ Uummannaq, Greenland 70,680 307,870 76,25 41,33 02 :19
UPN Upernavik, Greenland 72,780 303,850 78,83 38,90 02 :30
WHIT Whitehorse, YT 61,010 224,777 63,64 279,62 9 :59
YKC Yellowknife, NT 62,480 245,518 69,20 302,86 08 :36
YKNF Yellowknife, NT 62,520 245,687 69,25 302,67 08 :22
Table C.1 : Coordonnées des stations de magnétomètres, en
bleu celles appartenant au réseau THEMIS.
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Figure C.1 : Chaine de magnétomètres des réseaux THEMIS (haut), et GIMA/USGS (bas).
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Figure C.2 : Chaines de magnétomètres des réseaux CARISMA/MACCS/AUTUMN/GSC (haut),
et TGO/DTU/SGU/LRV (bas).
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Figure C.3 : Chaines de magnétogrammes du réseau IMAGE.
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Figure C.4 : Chaines de magnétogrammes du réseau SUPERMAG. Sur cette figure les stations
rouges sont celles dont les données du 31 Mars 2009 sont accessibles sur le site de SUPERMAG,
http ://supermag.jhuapl.edu/index.html
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Annexe D
Systèmes de coordonnées
D.1 Geocentric Solar Ecliptic system (GSE)
Figure D.1 : Schéma du système de coordonnées GSE.
Le système de coordonnées GSE est définit comme suit :
– La Terre est le centre du repère.
– L’axe X pointe vers le Soleil
– Les axes X et Y appartiennent au plan de l’écliptique.
– L’axe Y pointe vers le crépuscule.
– L’axe Z est parallèle au pôle de l’écliptique.
Ce système est souvent utilisé pour décrire la trajectoire des satellites, les observations du
champ magnétique interplanétaire et la vitesse du vent solaire. Ce système tourne sur une
année.
D.2. Geocentric Solar Magnetospheric system (GSM)
D.2 Geocentric Solar Magnetospheric system (GSM)
Le système de coordonnées GSM se définit ainsi :
– La Terre est l’origine du repère.
– L’axe X pointe vers le Soleil.
– Le plan XZ contient l’axe du dipôle.
– L’axe Y est perpendiculaire à l’axe du dipôle, il pointe vers le crépuscule et appartient
au plan de l’équateur magnétique.
– L’axe Z est dans le même sens que le pôle nord magnétique.
L’angle d’inclinaison du dipôle i est positif quand le pôle nord magnétique est incliné vers
le Soleil. Ce système est généralement utilisé pour représenter la magnétopause et le choc
d’étrave, la magnétogaine et le champ magnétique de la queue. En plus d’être soumis à la
rotation d’une année correspondant au mouvement de la Terre autour du Soleil, ce système
se balance autour de la direction du Soleil avec une période de 24h.
Figure D.2 : Schéma du système de coordonnées GSM.
128
CHAPITRE D. SYSTÈMES DE COORDONNÉES
D.3 Solar Magnetic system (SM)
Le système de coordonnées SM est définit par :
– L’axe Z est parallèle au pôle nord magnétique.
– Le plan XZ contient la direction du Soleil.
– L’axe Y est perpendiculaire à la direction Soleil-Terre et pointe vers le crépuscule.
Ce système est généralement utilisé dans les régions où le dipôle terrestre prédomine. Il est
soumis à une rotation annuelle et journalière.
Figure D.3 : Schéma du système de coordonnées SM.
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D.4. Système de coordonnées HDZ
D.4 Système de coordonnées HDZ
Figure D.4 : Schéma du système de coordonnées HDZ.
Le système HDZ est utilisé pour le réseau de magnétomètres au sol. Définition du système
de coordonnées :
– L’axe H pointe vers le pôle nord magnétique.
– L’axe Z est dirigé à la verticale du site, vers le sol.
– L’axe D complète de système vers l’est magnétique.
130
Annexe E
Le 31 Mars 2009
E.1 Spectrogrammes
E.1. Spectrogrammes
Figure E.1 : Spectrogrammes en flux d’énergie pour les électrons (haut)et les ions (bas). Ils ont
été réalisés en combinant les données des instruments basses et hautes énergies ESA et SST après
décontamination.
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E.2 Exemple de propagation
Figure E.2 : Sens de propagation de la dipolarisation n°2 le 31 mars 2009. A droite la position
des satellites est représentée pour la dipolarisation n°2. A gauche la composante BZ,GSM de chaque
satellite est représentée en haut, le satellite le plus éloigné de la Terre, en bas le plus proche. La
ligne verticale a été positionnée pour mettre en valeur les délais entre les satellites.
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E.3 Structures de courant élémentaire associées aux
fronts de dipolarisations faibles
Plasmoïdes dans les lobes
Pour les trois premières dipolarisations du 31 mars 2009, les fronts de dipolarisations
observés depuis les lobes correspondent à des fronts de compression suivis de depression. Les
fronts de compressions sont associés à des structures de courants plus ou moins complexes.
Dans le cas le plus simple, ces fronts sont similaires à des plasmoïdes se propageant vers la
Terre.
Figure E.3 : Champ magnétiques et hodogrammes associés aux trois premières dipolarisations.
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Petites structures de courant dans la couche de plasma
Figure E.4 : Zoom sur les données magnétiques et les orbites de la dipolarisation n°2.
Considérant que le pic négatif détecté par les deux satellites autour de 3h00 est la même
structure observée à deux temps différents, on en déduit une vitesse de propagation de 191.34
km/s en X et de 118.45 km/s en Y. Sa taille est comprise entre 2475 km et 3375 km.
Sur les hodogrammes on observe une corrélation claire entre BX et BZ pour les deux
satellites.
D’après une analyse par variance minimum, on en déduit que les structures de courants
détectées pour les deux groupes de ssatellites sont quasi-perpendiculaires à la direction du
champ magnétique calculé avant et après le passage du courant.
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Figure E.5 : Propagation des petites structures de courant. Haut : THEMIS D, Bas : THEMIS E.
A gauche les hodogrammes. Au centre les données magnétiques dans la base des vecteurs propres. A
droite : schémas de la structure de courant, la flèche rouge est le courant, la jaune correspond au
sens de propagation.
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E.4 Épaississement ou inversion de la couche de cou-
rant
Le profil de BX à THEMIS A et E suggère la propagation d’un épaississement de la couche
de plasma. Cependant, les profils de BZ et VZ ne correspondent pas à cette interprétation.
Une autre interprétation possible est de considérer la propagation vers la Terre d’une inversion
de courant (jy<0).
Figure E.6 : Schéma : (a) épaississement vs (b) inversion de la couche de courant.
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E.4. Épaississement ou inversion de la couche de courant
Figure E.7 : Données magnétiques et vitesse d’écoulement le 31 mars 2009 de 5h20 à 5h35.
138
Annexe F
31 Mars 2009 : ASI
F.1 RANK
Figure F.1 : Images de la caméra plein ciel de la Station RANK entre 3h00 et 5h00.
F.1. RANK
Figure F.2 : Images de la caméra plein ciel de la Station RANK entre 5h00 et 7h00.
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Figure F.3 : Images de la caméra plein ciel de la Station RANK entre 7h00 et 9h00.
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F.2. SNAP
F.2 SNAP
Figure F.4 : Images de la caméra plein ciel de la Station SNAP entre 4h00 et 6h00.
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Figure F.5 : Images de la caméra plein ciel de la Station SNAP entre 6h00 et 8h00.
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F.2. SNAP
Figure F.6 : Images de la caméra plein ciel de la Station SNAP entre 8h00 et 9h00.
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F.3 Courbes d’intensité totales ASI
Figure F.7 : Intensité lumineuse totale reçue par les stations KUUJ (bleu), RANK (rouge), GILL
(vert), SNAP (noir).
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F.3. Courbes d’intensité totales ASI
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Annexe G
31 Mars 2009 : Signatures
magnétiques au sol
Pour l’étude du cas du 31 Mars 2009, j’ai principalement utilisé 3 réseaux de magnéto-
mètres au sol :
– le réseau THEMIS (Amérique du Nord) (annexe C),
– le réseau planétaire SUPERMAG (annexe C.4),
– le réseau IMAGE, en Scandinavie (annexe C.3).
G.1 Variations magnétiques en région aurorales
Les figures qui suivent montrent les mesures du champ magnétique effectuées au sol le
31 Mars 2009 entre 01 :30 et 09 :30 TU. Les figures sont organisées par régions, de l’Est
(Scandinavie, MLT 4 - 11 heures) vers l’Ouest (Alaska MLT 16 - 23 heures) :
G.1.1 Scandinavie (secteur matin)
Comme le montre les figures G.1a,b,c il n’y a eu aucune significative (∆Bi > 20nT ) à
l’exception de fluctuations à très haute latitude. Ces dernières restent de faible amplitude et
leur lien avec les dipolarisations observées par THEMIS n’est pas clair.
G.1.2 Icelande et Groenland (secteur matin)
Les seules mesures disponibles en Atlantique Nord sont celles obtenues par la station de
Leirvogur en Icelande. Comme l’indique la figure G.4, aucune variation notable du champ
magnétique n’y a été enregistrée. Cette figure montre aussi les mesures des stations (NAQ
et GDH) de la cote ouest du Groenland. Les trois premiers événements y ont une signature
claire. Les événements 5 et 6 sont eux aussi détecté sur la station GDH située à la plus haute
latitude. Par contre, aucune station de cette région n’a détecté le quatrième événement.
G.2. Variations magnétiques à moyenne latitude
G.1.3 Labrador (Amérique du Nord orientale)
Cette région est dans le secteur minuit au début de la période étudiée. Les mesures
magnétiques qui y ont été effectuées sont représentées sur la figure G.5 (complétée par figure
G.8 (PANG)). Les deux premiers événements ont laissé une signature claire sur toutes les
stations, avec une amplitude assez importante (> 100 nT) sur la station la plus au Nord,
IQA. Les événements 3 et 4 ne sont détectés que par cette dernière. Les événements 5 et 6
ont encore une signature bien visible sur IQA et KUUJ (T29). Il n’y a plus de trace d’activité
significative après 07 :00 (le labrador étant alors dans le secteur matin (MLT > 5 heure).
G.1.4 Baie d’Hudson (Canada Centre-Est)
Les données de cette région sont montrées sur les figures G.6 et G.7. La station CRDT
(Figure G.8) est aussi située dans ce secteur. Les deux premiers événements ont été détectable
à l’Est de la baie d’Hudson, mais avec une très faible amplitude ( 10 nT). Le troisième
événement n’a laissé aucune signature. Le quatrième est détecté à Cap Dorset (CRDT) avec
une forte amplitude (> 100 nT) et de façon beaucoup plus discrète ( 15 nT) sur la station
Danikiluaq située un peu plus haut sud. Il apparait donc que les contreparties aurorales
des troisième et quatrième dipolarisations aient été très localisées, tant en longitude qu’en
latitude. Les événements 5 et 6 sont détectés sur l’ensemble de la baie d’Hudson, avec une
forte amplitude sur les stations à haute latitude sur le secteur Ouest (RAN, FCC, BLC). Les
signatures des dipolarisations 7 et 8 sont de faible amplitude (∼10-20 nT) sur les stations du
secteur Ouest à basse latitude (FCC et GIM).
G.1.5 Canada central
Les mesures de cette région sont représentées sur la figure G.9. Les quatre premières
dipolarisations n’ont laissé aucune contrepartie significative dans cette région qui était alors
du coté soir (MLT ∼18-230 heures). La suivante est associée à des variations modérées (∼20
nT). Les événements 6, 7 et 8 sont très clairement détectés, avec une amplitude maximale
sur la station SNAP (T35) la plus haute en latitude.
G.1.6 Canada occidental et Alaska
Les variations du champ magnétiques de l’ouest du continent nord-américain (figures
G.10 et G.11) sont globalement faibles. Une petite baie négative de la composante H a été
détectée au cours du dernier événement à la station INK. Il est possible que l’électrojet se
soit développé plus à l’ouest, mais l’absence de station sur l’océan artique ne permet pas de
le savoir.
G.2 Variations magnétiques à moyenne latitude
Les mesures du champ magnétique effectuées à moyenne latitude sur le continent nord-
américain sont représentées sur les figures G.12 et G.13. Les profils sont ordonnés en fonction
de la longitude, de l’Est vers l’Ouest (de bas en haut). Les variations du champ magnétique
148
CHAPITRE G. 31 MARS 2009 : SIGNATURES MAGNÉTIQUES AU SOL
sont associées aux courants alignés connectant l’électrojet et le courant à travers la queue.
Une variation positive (négative) de la composante D indique un courant ascendant (descen-
dant). En considérant le modèle de diversion du courant à travers la queue via l’ionosphère
("current wedge model"), une variation positive de la composante H signifie que la station
se trouve entre les courants alignés descendant et ascendant (dans le secteur du "current
wedge"). Dans ce modèle, le courant ascendant est situé à l’Ouest du secteur où se développe
l’électrojet et le courant descendant à l’Est.
Les événements 1 et 2 sont associés à une variation positive de la composante D sur les
stations situées à l’Est de l’Amérique du Nord. Cela suggère que l’électrojet s’est développé
à l’Est du continent, ce qui est cohérent avec les observations en région aurorale.
Aucune signature n’est détectée pour les dipolarisations 3 et 4. Cela suggère que l’électro-
jet a été très localisé, en accord avec les mesures en région aurorale. L’ensemble du système
de courant est clairement détecté pour les événements 5 et 6. Les courants descendants et
ascendants sont encadrent le continent (∆ D < 0 à l’Est, ∆D > 0 à l’Ouest, ∆H > 0). La
variation positive de la composante H sur toutes les stations indique que l’électrojet s’est
développé dans un large secteur en longitude, à l’échelle du continent. Cette interprétation
est en accord avec celle inférée des observations aurorales.
Les signatures sont beaucoup plus faibles et plus difficiles à interprétées pour les deux
dernières dipolarisations. Les stations sont alors dans le secteur après minuit et matin. Avec
un délai, des variations négatives de faible amplitude de la composante D sont enregistrées
sur les stations de l’Est du continent. Aucune variation significative n’est mesurée sur les
stations de l’ouest. Ces observations sont difficile à concilier avec celles de la région aurorale.
Une interprétation possible est que l’électrojet s’est étendu vers l’Ouest au delà de la région
couverte (océan artique).
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Figure G.1 : Magnétogrammes pour le réseau Image (composante X).
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Figure G.2 : Magnétogrammes pour le réseau Image (composante Y).
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Figure G.3 : Magnétogrammes pour le réseau Image (composante Z).
152
CHAPITRE G. 31 MARS 2009 : SIGNATURES MAGNÉTIQUES AU SOL
Figure G.4 : Magnétogrammes, région : Islande-Groenland
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Figure G.5 : Magnétogrammes, région : Labrador
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Figure G.6 : Magnétogrammes, région : Baie d’Hudson (sud-est)
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Figure G.7 : Magnétogrammes, région : Baie d’Hudson (ouest)
Figure G.8 : Magnétogrammes des stations CDRT et PANG
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Figure G.9 : Magnétogrammes, région : Canada central
157
G.2. Variations magnétiques à moyenne latitude
Figure G.10 : Magnétogrammes, région : Canada occidental
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Figure G.11 : Magnétogrammes, région : Alaska
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Figure G.12 : Magnétogrammes à moyenne latitude, composante D
Figure G.13 : Magnétogrammes à moyenne latitude, composante H
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Annexe H
Fly your thesis - An astronaut
experience : le projet Deep Impact
H.1 Introduction
« Deep impact » s’inscrit dans le cadre du programme « Fly your thesis »(FYT) de
l’Agence Spatiale Européenne (ESA). Chaque année l’ESA permet à des étudiants en thèse
ou master d’effectuer une expérience scientifique en microgravité. Pour obtenir ces conditions
l’expérience est embarquée sur l’un des vols paraboliques à bord de l’Airbus A300 «Zéro-G».
L’avion effectue une trajectoire en cloche et coupe les gaz pour être en chute libre ce qui
induit la micro-apesanteur pour les occupants (comparable à des astronautes à bord de la
station spatiale internationale).
FYT est un projet de la branche éducation de l’agence spatiale européenne, l’ESA, qui
permet, après un processus de sélection, à quatre équipes étudiantes de réaliser une expé-
rience en apesanteur à bord de l’A300 ZéroG.
C’est lors de notre Master 2 que nous avons entendu parler du projet FYT et avec quelques
personnes de ma promotion nous avons décidé de nous lancer dans l’aventure.
H.2 Le début de l’aventure
C’est Julien Vandeportal, membre de l’équipe à ses débuts, qui, en se fondant sur son
projet de fin d’étude, a lancé l’idée initiale. Il s’agit d’étudier expérimentalement la poussière
qui se dégage lors de collisions d’astéroides, en particulier la quantité qui se dégage et la
vitesse des grains éjectés. Ces propriétés expérimentales sont cruciales pour comprendre les
observations astrophysiques et imaginer des théories en formation planétaire. En se basant
sur cette idée, nous nous sommes donc lancés dans le processus de sélection : nous avons
rédigé une première lettre d’intention, soumise à l’ESA en juin 2009, toujours en parallèle à
nos études.
Début septembre 2009, suite à cette lettre d’intention, notre projet a été retenu pour suivre
le processus de sélection avec 11 autres projets étudiants sélectionnés dans toute l’Europe,
H.2. Le début de l’aventure
Processus de séléction
Juin 2009 Etape 1 : lettre d’intention soumise à l’ESA.
Septembre 2009 Sélection de 11 équipes parmis 25.
Novembre 2009 Etape 2 : soumission du proposal.
Décembre 2009 Etape 3 : workshop à l’ESTEC.
Janvier 2010 Sélection de 4 équipes pour participer à la 54e campagne de vols
parabolique de l’ESA.
Développement
Janvier-Avril 2010 Conception de l’expérience, début de la mise en plans.
Recherche de financements et premières commandes de matériel.
Mai-Aout 2010 Tests et calibration du solénoïde/piston. Calibrage des échantillons.
Juin 2010 Premier tests avec Olympus et définition du matériel nécessaire.
Juillet 2010 Collaboration avec J. Blum (IGEP, Allemagne) pour le traitement
des films.
Septembre 2010 Fin de la mise en plan et début de la construction du rack pour
contenir l’expérience.
Novembre-Décembre 2010 Tests 3D avec Olympus. Réalisation des pièces.
Janvier-Février 2011 Assemblage et première revue de sécurité.
Campagne de vols
16-20 Mai 2011 Finissions du rack et dernières calibrations. Créations des échan-
tillons. Dernières revues de sécurité.
23-27 Mai 2011 Acquisitions des données.
Table H.1 : Calendrier du projet Deep Impact.
parmi 25 lettres déposées initialement. Nous avons donc été invités à rédiger un «proposal»
expliquant la pertinence scientifique du projet (en insistant sur la justification de la micro-
gravité dans notre expérience), et décrivant en détail notre futur dispositif expérimental.
Afin de remplir ce proposal, nous avons commencé à prendre contact avec différents cher-
cheurs de différentes spécialités, et pour nous guider dans notre démarche, l’ESA nous a
attribué un mentor, Thomas Podgorsksi. Il nous a apporté quasi au quotidien son aide et
son soutien, d’autant plus important que cette démarche est réalisée en parallèle de nos thèses.
Nous avons rendu le proposal mi-novembre, puis avons été invités à présenter notre projet
devant un jury de l’ESA et de Novespace, la société propriétaire de l’avion. Nous avons donc
participé à un workshop avec les 11 autres équipes présélectionnées, au centre technique de
l’ESA, à Noordwijk en Hollande, début décembre 2009. Ce workshop constituait l’étape finale
de sélection des 4 équipes étudiantes.
En janvier 2010, nous avons su que nous étions sélectionnés. Nous sommes la première et
seule équipe française à faire partie de l’aventure.
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Figure H.1 : Principe de l’expérience.
H.3 Etude de la collision entre astéroïdes
H.3.1 Les objectifs
La formation des planètes dans notre système solaire, ainsi que dans d’autres systèmes
stellaires est l’un des problèmes clé de l’astrophysique. De nos jours, les scientifiques s’ac-
cordent à penser que les planètes sont formées à partir d’une succession d’agrégations de
poussières (de nébuleuse primitive) à différentes échelles (du micromètre au kilomètre). En
plus de ces agrégations, des collisions destructives ont lieu au cours de la formation plané-
taire à différents endroits dans le disque proto-planétaire. De telles collisions ont lieu pour des
corps de différentes tailles et vitesses qui n’ont été que très peu étudiées expérimentalement
(au sol ou en micro-gravité).
Nous avons choisi d’étudier ce problème en analysant la création de poussière lors de
collisions entre des petits corps dans un disque de débris tardif d’un point de vu expérimen-
tal. Nous avons proposé une expérience de collision en micropesanteur entre des sphères de
quelques centimètres à des vitesses allant de 1 à 10m/s permettant d’étudier l’influence du
paramètre d’impact et de la composition chimique des échantillons. Pour cela nous avons
conçu un système expérimental pouvant réaliser jusqu’à 35 collisions par vol parabolique. Le
principe de l’expérience est schématisé figure H.1.
Nos résultats permettront notamment d’améliorer les codes de simulations numériques de
ces disques.
H.3.2 L’expérience
Pour réaliser ce projet nous allons provoquer des collisions entre un échantillon de com-
position proche de celle d’une météorite (poudre compactée de la taille de 2 cm de diamètre)
et un impacteur (bille de métal de 6mm de diamètre). Tout ceci se passera à l’intérieur d’une
enceinte à vide (10mbar) pour respecter les conditions de l’espace. Grâce à des caméras hautes
fréquences (2000 images/sec), nous enregistrerons le champ de vitesse des grains de poussière
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Figure H.2 : Schéma de la partie centrale de l’expérience.
produits, ainsi que leurs tailles.
H.3.2.1 Le centre de l’expérience
Les pièces de l’expérience ont été dessinées par Jérome Giraud (ingénieur au LIPhy, Gre-
noble). Le centre de l’expérience (schématisé figure H.2 est constitué d’un ensemble barillet-
cible, d’une cube d’observation et d’un ensemble impacteur.
H.3.2.1.a Ensemble Barillet-Cible
L’ensemble barillet-cible contient, positionne, et lance les cibles dans la cuve d’observation.
Il est composé de deux flasques et une couronne qui sert de carcasse étanche au vide, à
l’intérieur se trouve le barillet "logement des cibles" en attente de positionnement dans le
plan de tir. Ce barillet fait 300mm de diamètre, la masse de l’ensemble fait dans les 50 kilos.
Le positionnement se fait manuellement pour des raisons de fiabilité et de coût.
L’ensemble barillet est relié à un prototype de piston (développé par J. Blum, TU Braun-
schweig, Germany, et H.J. Fraser, University of Strathclyde, Scotland, UK) dont l’accélération
est ajustable.
H.3.2.1.b La Cuve d’Observation
La cuve d’observation est un tonneau en inox sur lequel est placé un hublot supérieur
en "macrolon" (transparent) pour pouvoir filmer avec les caméras qui sont à l’extérieur de la
cuve. L’impact se fait à environ 150mm en dessous de ce hublot. En partie basse nous avons
un récupérateur d’échantillon, composé d’un cône et contre-cône et enfin en extrémité basse :
le réservoir poubelle.
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Figure H.3 : Schéma de l’expérience : face1.
Figure H.4 : Schéma de l’expérience : face2.
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Figure H.5 : Photos des échantillons dans le barillet.
H.3.2.1.c Ensemble Impacteur
L’ensemble impacteur est un dispositif similaire à l’ensemble barillet-cible, mais plus pe-
tit, adapté pour le diamètre (6 mm) des billes impacteuses. Ces billes sont éjectées par un
solénoïde (électro-aimant) qui est logé à l’intérieur de l’impacteur sur le plan de tir. On re-
trouve donc 2 flasques et une couronne qui sert de carcasse étanche au vide, à l’intérieur se
trouve un deuxième barillet "logement des billes" en attente de positionnement dans le plan
de tir.
H.3.2.2 Les caméras hautes fréquences Olympus
Olympus nous a gracieusement prêté deux caméras I-SPEED 3 avec objectifs et pupitres
pour filmer la collision sous deux angles différents. L’enregistrement est déclenché par un
signal externe produit par le déclenchement du solénoïde. Les pupitres permettent de sélec-
tionner uniquement la partie utile du film et de l’enregistrer sur une carte compact flash de
16Go après chaque parabole. Nous pouvons ainsi éviter d’inscrire les données sur un disque
externe, ce qui n’est de toute façon pas possible en vols paraboliques à cause du peu de temps
accordé entre les paraboles (de 1min30 à 10min).
L’utilisation de caméras hautes fréquences nécessite un éclairage homogène des échan-
tillons. Pour cela nous utilisons deux générateurs halogènes de lumière froide : Olympus
IL-P2.
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H.3.2.3 Les échantillons
Les échantillons sont des sphères de poussière compactée. Nous avons choisi de tester trois
compositions différentes : de la péridotite (du massif central), du simulant de régolithe lunaire
et martien (JSC 1-A et JSC Mars-1, fourni par Orbitec). Toutes les poudres ont été broyées
en grains de 500µm ou plus petits.
Un moule à été spécialement conçu pour la réalisation des échantillons. La quantité de
poudre placée dans le moule pour réaliser un échantillon à été déterminée de façon empirique
et scrupuleusement respectée pour chaque composition. De l’éthanol est utilisé pour mouler
les échantillons et éviter qu’ils ne se désagrègent à l’ouverture du moule ou au cours du
chargement des échantillons dans l’avion.
H.3.3 Résumé des vols paraboliques
Pour réaliser notre expérience nous avons eu trois vols de 31 paraboles chacun. La durée
de micropesanteur est d’environ 20 secondes. Lors du décrochage et de la ressource, les ex-
périences sont soumises à 20s de 2G. La première parabole permet l’acclimatation, elle n’est
pas travaillée. Ensuite nous entamons une période de 5 paraboles avec des phases 1G d’une
minute trente. Les périodes de 5 paraboles sont séparées de pause de 5 à 10 minutes de vol
normal.
H.3.3.1 Vol n°1
Lors du premier vol, la procédure d’expérimentation n’était pas optimale et plusieurs
problèmes sont apparus.
1. Nous chargions l’échantillon en phase de vol normal ce qui lui permettait de s’échapper
pendant la phase 2G. Nous avons donc raté plusieurs paraboles et échantillons au cours
de ce vol.
2. Le réservoir, ayant certainement bougé lors d’une parabole, n’était plus assez ouvert
pour recevoir les échantillons. Certains flottaient donc librement dans l’enceinte cachant
le champ de vue des caméras.
3. L’impacteur ratait parfois la cible à cause des fluctuations autour de 0G.
Treize impacts corrects ont été réalisés au cours du premier vol.
H.3.3.2 Vol n°2
Nous avons décidé de changer la procédure et de ne charger les échantillons qu’en période
de 0G. Tout se passait très bien jusqu’à la troisième parabole lorsqu’un court circuit a eu
lieu dans le générateur. Ce court circuit à provoqué des disfonctionnements électriques sur
les expériences voisines et dans ces conditions nous n’avons pas été autorisés à relancer
l’expérience. Nous avons essayé de provoquer les collisions à la main en lançant une sphère
lentement suivie d’une lancée plus rapidement, mais cela n’a pas été concluant. Nous avons
donc trois impacts corrects sur ce vol.
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H.3.3.3 Vol n°3
Le générateur a été changé entre les vols 2 et 3. La procédure expérimentale était au
point. Nous avons obtenu 20 collisions. Pour dix collisions, l’impacteur a raté sa cible à cause
des fluctuations autour de 0G.
H.4 Résultats
Nous avons réussi 33 collisions, nous avons donc 33 films à 2000images/sec à traiter par
caméra.
H.4.1 Exemple de film obtenu
La figure H.6 représente une collision obtenue lors du vol n°2 avec la péridotite. Le
contraste a été amélioré. Sur le panneau n°1, nous voyons la boule et la bille en flottement
libre dans l’enceinte avant la collision. Nous remarquons qu’il y a déjà des poussières qui
flottent autour de la boule. Il faudra prendre ce paramètre en compte pour le traitement du
film car nous sommes intéressés uniquement par les poussières créées lors de la collisions. Sur
le panneau n°12, nous voyons que le nuage de poussière créé se propage dans deux directions.
H.4.2 Exemple de traitement
Le logiciel utilisé pour le traitement des films est Davis de LaVision. Pour l’utiliser il faut
tout d’abord améliorer le contraste du film et sélectionner une zone restreinte d’étude. Le
logiciel détecte et suit les particules d’une image à l’autre. On obtient la taille et la vitesse
des particules. La figure H.7 est un exemple de traitement du film, les grains déjà détectés
sur l’images précédente sont dans les ronds jaunes, en rouge est affiché la vitesse. Les grains
de moins de 3 pixels ne sont pas détectés. Les images donnent une idée du nombre de grains
détectés.
H.4.3 Premiers résultats
Le tableau H.2 regroupe plusieurs informations :
– le type de collision (formation d’un cratère ou fragmentation de l’échantillon),
– le paramètre d’impact (l’impacteur tape au centre de la boule ou sur le côté),
– les vitesses (de l’impacteur et de la cible en m/s).
La vitesse de l’échantillon est compris entre 0.2 et 0.7 m/s, celle de la bille entre 2 et 6 m/s.
La figure H.8 résume les premiers résultats obtenus. Il n’y a pas de relation entre le type
de collision et la vitesse. Il faudrait tester d’autres gammes de vitesses pour améliorer la
statistique.
H.4.4 Améliorations possibles
A première vue plusieurs aspects seraient à améliorer pour une prochaine campagne de
vols. Lors de ces expériences, l’éclairage était dirigé dans le même sens que les caméras,
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Figure H.6 : Exemple de film obtenu
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Figure H.7 : Exemple de traitement de film
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Type de collision Paramètre d’impact vitesse bille (m/s) v échantillon (m/s)
mars-01 fragmentation face 3,49 -0,51
mars-02 fragmentation face 3,46 -0,41
mars-03 cratering cote 3,53 -0,51
mars-04 cratering cote 3,55 -0,48
mars-05 fragmentation cote 3,12 -0,21
mars-06 cratering cote 2,13 -0,45
mars-07 cratering cote 3,404 0,69
mars-08 cratering cote 3 -0,52
mars-09 fragmentation cote 3,44 -0,43
mars-10 cratering cote 3,51 -0,51
mars-11 missed 3,39 -0,51
lunaire-01 cratering cote 3,884 -0,524
lunaire-02 cratering cote 3,545 -0,273
lunaire-03 cratering cote 3,922 -0,582
lunaire-04 cratering cote 3,721 -0,580
lunaire-05 missed 3,410 -0,578
lunaire-06 cratering cote 3,315 -0,517
lunaire-07 cratering cote 3,344 -0,488
lunaire-08 fragmentation cote 3,740 -0,526
lunaire-09 missed 3,517 -0,527
lunaire-10 cratering cote 2,548 -0,452
lunaire-11 cratering cote 2,828 -0,459
lunaire-12 fragmentation cote 3,113 -0,504
péridot-01 cratering cote 5,79 -0,571
péridot-02 cratering cote 3,22 -0,478
péridot-03 fragmentation cote 3,154 -0,498
péridot-04 cratering cote 3,566 -0,475
péridot-05 fragmentation face 3,891 -0,54
péridot-06 fragmentation cote 3,747 -0,445
péridot-07 cratering cote 3,937 -0,613
péridot-08 cratering cote 3,68 -0,526
péridot-09 cratering cote
péridot-10 cratering cote 3,631 -0,567
péridot-11 cratering cote 2,719 -0,497
péridot-12 cratering cote 3,134 -0,524
péridot-13 cratering cote 3,45 -0,534
Table H.2 : Récapitulatif des résultats
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Figure H.8 : Graphique récapitulatif des résultats.
l’ombre de la boule est donc projetée sur le fond de la cuve. Éclairer sous un angle différent
ou par le fond de la cuve améliorerait le contraste et l’ombre de la boule gênerait plus pour
la détection des grains par le logiciel. Pour améliorer le contraste, il serait aussi envisageable
de peindre le fond de la cuve de couleur uniforme.
H.5 Suites et perspectives
Nous n’avons pas encore eu le temps exploiter tous les films mais les premiers résultats
sont prometteurs. Nous aimerions poursuivre cette expérience pour améliorer nos statistiques
en vue d’un article mais en fin de thèse cela n’est pas possible. L’idéal serait donc de confier
la suite du projet et les prochaines campagnes de vols à des étudiants de Master 2 Recherche.
D’un point de vue personnel, participer au projet FYT est une chance incroyable. Nous
sommes de jeunes scientifiques ayant eu l’opportunité de concevoir entièrement une expé-
rience inédite aux résultats attendus par de nombreuses équipes professionnelles. Nous avons
énormément appris du point de vue gestion de projet, de temps, de bugdet, d’équipe ... Nous
avons aussi appris à travailler ensemble et à mettre en communs nos différentes compétences
sur un projet qui ne ressemble en rien a ce qu’on a pu voir en cours.
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Figure H.9 : L’équipe
173
H.5. Suites et perspectives
174
Publications
Dans des journaux à comité de lecture
• Palin, L. ; Jacquey, C. ; Sauvaud, J. ; Lavraud, B. ; Budnik, E. ; Angelopoulos, V. ;
Auster, H. ; McFadden, J. P., Larson, D. (2012), Statistical analysis of dipolarisations
using spacecraft closely separated along Z in the near Earth magnetotail, Journal of
Geophysical Research (Space Physics), 117, A09215, doi :10.29/2012JA017532.
• Sauvaud, J.-A. ; Jacquey, C. ; Oka, M. ; Palin, L. ; Fruit, G. ; Kistler, L. M. ; Balogh,
A. ; Cao, J. B. ; Reeves, G. ; Mukai, T. ; Shinohara, I. ; Grigorenko, E. (2012), A study
of the changes of the near-Earth plasma sheet and lobe driven by multiple substorms :
Comparison with a full particle simulation of reconnection, Journal of Geophysical Re-
search (Space Physics), 117, A01221, doi :10.1029/2011JA017033.
• Sauvaud, J.-A., A. Opitz, L. Palin, B. Lavraud, C. Jacquey, L. Kistler, H. U. Frey, J.
Luhmann, D. Larson, and C. T. Russell, (2011), Far tail (255 RE) fast response to very
weak magnetic activity Journal of Geophysical Research (Space Physics), 116, A03215,
doi :10.1029/2010JA016077.
Autres articles
• Grockowiak A., DeGuiran R., Dugué M., L. Palin, Giraud J., Vandeportal J., Pod-
gorski T., Augereau J.-C, (2011), Observing collision of simulated asteroids in micro-
gravity, Proc. IAC-11.
• Agueda N., R. Vainio, D. Lario, B. Sanahuja and L. Palin, (2009), Injection of solar
near-relativistic electrons associated with radio bursts, Proc. 31st Internat. Cosmic Ray
Conf.
Communications
Présentations orales
• 3rd CLUSTER and THEMIS workshop, October 1-5, 2012, Boulder, Colorado, USA.
Changes of the near-Earth cross-tail current sheet associated with dipolarizations : a
statistical study using THEMIS spacecraft closely separated along Z. (invited)
Publications
Palin, L , C. Jacquey , J.A. Sauvaud , B. Lavraud , V. Angelopoulos , U. Auster , J.P.
McFadden , D. Larson.
• Earth-Sun System Exploration, January 16-21, 2011, Kona, Hawaii, USA
A multispacecraft study of the large and mesoscale changes of the near Earth plasma
sheet and lobe driven by multiple substorms. (invited)
J.-A. Sauvaud, C. Jacquey, L. Palin, L. Kistler, E. Grigorenko, E. Lucek, J. Cao, G.
Reeves, and D. Mitchell.
Posters
• American Geophysical Union, Fall Meeting 2011, San Francisco, USA
– Changes of the near-Earth cross-tail current sheet associated with dipolarizations :
a statistical study based on THEMIS observations.
Palin, L , C. Jacquey , J.A. Sauvaud , B. Lavraud , V. Angelopoulos , U. Auster ,
J.P. McFadden , D. Larson.
– AMulti-Satellite Study of Substorm Propagating Disturbances and ComparisonWith
a Full-Particle Simulation of Reconnection.
Sauvaud, J. ; Jacquey, C. ; Oka, M. ; Palin, L. ; Fruit, G. ; Kistler, L. M. ; Balogh, A. ;
Cao, J. ; Reeves, G. D. ; Mukai, T. ; Shinohara, I. ; Grigorenko, E.
– Studies of the magnetotail dynamics using VxO and web-base services.
Jacquey, C. ; Palin, L.
• American Geophysical Union, Fall Meeting 2010, San Francisco, USA
– Statistical analysis of dipolarisations using spacecraft closely separated along Z.
Palin, L , C. Jacquey , J.A. Sauvaud , B. Lavraud , V. Angelopoulos , U. Auster ,
J.P. McFadden , D. Larson.
– Looking for kinetic ‘bounce’ modes in the magnetotail.
Louarn, P. ; Tur, A. ; Fruit, G. ; Jacquey, C. ; Palin, L. ; Genot, V.
– Far Tail (255 Re) Fast Response to Very Weak Magnetic Activity
Sauvaud, J. A. ; Opitz, A. ; Palin, L. ; Lavraud, B. ; Jacquey, C. ; Kistler, L. M. ; Frey,
H. U. ; Luhmann, J. G. ; Larson, D. E. ; Russell, C. T.
• Cluster 10th Anniversary workshop, Corfu Island, Greece, 27 Sept - 1 Oct 2010
THEMIS observations of successive dipolarization fronts during a weak substorm on
March 31, 2009.
Palin, L, C. Jacquey, J.A. Sauvaud, O. LeContel, B. Lavraud, V. Angelopoulos, J.P.
McFadden, D. Larson, U. Auster , H. Singer.
• EGU General Assembly 2010, held 2-7 May, 2010 in Vienna, Austria, p.12497
A mutisatellite study of the large and meso-scale changes of the near-Earth plasma
sheet and lobe driven by multiple substorms .
Sauvaud, Jean Andre ; Jacquey, C. ; Palin, L. ; Grigorenko, E. ; Lucek, E. ; Cao, J. ;
Reeves, G. ; Mitchell, D.
176
Publications
• 10th International conference on substorms, San Luis Obispo, California, March 22 -
26, 2010
Successive substorms/intensification observed in the near-Earth tail by the THEMIS
constellation in a regrouped configuration.
Palin, L, C. Jacquey, J.A. Sauvaud, B. Lavraud, O. LeContel, V. Angelopoulos, J.P.
McFadden, D. Larson, U. Auster, H. Singer, E. Donovan.
• Sixth European Space Weather Week, 16-20 November, 2009 - Brugge, Belgium
Detection of ICMEs at L1 and energy transfer to the magnetoshopere.
Palin, Laurianne ; Pitout, Frederic ; Lilensten, Jean
• EGU General Assembly 2009, held 19-24 April, 2009 in Vienna, Austria
Simulation of solar near-relativistic electron events associated with type II radio bursts.
Agueda, N. ; Vainio, R. ; Lario, D. ; Sanahuja, B. ; Palin, L.
177
Publications
178
Statistical analysis of dipolarizations using spacecraft closely
separated along Z in the near-Earth magnetotail
L. Palin,1,2 C. Jacquey,1,2 J.-A. Sauvaud,1,2 B. Lavraud,1,2 E. Budnik,3 V. Angelopoulos,4
U. Auster,5 J. P. McFadden,6 and D. Larson6
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[1] The THEMIS mission includes three closely separated probes that provide the
opportunity to analyze the small and meso-scale dynamics of the cross-tail current sheet in
the near-Earth magnetosphere (10 Re). In this study, we focus on dipolarization events
which occurred when two of these satellites were: (1) separated only along the Z direction
(i.e., at the same location in the XYGSM) plane, and: (2) on separate sides of the neutral
sheet. Following these criteria, our search resulted in 25 dipolarization events. Most of
them were not associated with global auroral substorm but were rather associated with arc
intensification and magnetic perturbation observed from the ground only in limited local
time sectors. Based on these, we demonstrate that dipolarizations systematically
correspond to a thickening of the current sheet rather than any other phenomena (e.g.,
flapping). We also show that the current density in the sheet systematically decreases after
onset. Most of the events show an increase of the Laplace force and of the magnetic
tension after the dipolarization onset. This trend is however, sensitive to the coordinate
system chosen (i.e., GSM or SM). We find that the total energy density (total pressure)
increases after 70% of the dipolarization events. However, when excluding the
Z-component of the magnetic field (which is canceled by the dominant curvature terms)
from the pressure, we find that the pressure decreases after 64% of events, and the
remaining pressure increases occur closest to the neutral sheet. Five minutes averages are
used 5 to 10 min before dipolarization and 10 to 15 min after dipolarization. We discuss the
importance of both the spacecraft location relative to the neutral sheet and timescales
chosen when calculating the pressure changes. These directly impact interpretations
relative to dipolarization models.
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1. Introduction
[2] It is commonly believed that the near-Earth magneto-
tail substorm growth phase is characterized by a stretching
of the magnetic configuration and a thinning of the cross-tail
current sheet [Mitchell et al., 1990; Nakamura et al., 2002].
This trend abruptly stops at substorm onset. The magnetic
configuration is rapidly relaxed during a dipolarization
event, of which the most typical signature is a large increase
in the magnetic field BZ component [Sauvaud and Winckler,
1980]. It is expected that the magnetotail current sheet
thickens during such dipolarization events, but this has not
been convincingly demonstrated, except in a few case stud-
ies [Jacquey et al., 1993; Panov et al., 2010].
[3] It has also been proposed that dipolarizations are
associated with a cross-tail current disruption [e.g., Lui et al.,
1992], interpreted from lobe magnetic field measurements
as starting close to Earth and propagating tailward [Jacquey
et al., 1991; Ohtani et al., 1992]. A current reduction can
result either from a current instability (CDmodel) or from the
braking of the flow issued from a reconnection site as it
propagate toward in the near-Earth tail (RX model). The
dipolarization can also be interpreted as due to the magnetic
field pile-up produced by an active X-line located around
X = 25 Re. The aim of this study is to assess the changes
in the characteristics of the cross-tail current sheet before
and after the dipolarization. We take advantage of the three
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closely separated inner probes of the Time History of Events
and Macroscale Interactions during Substorms (THEMIS)
mission [Burch and Angelopoulos, 2009]. We have selected
events when two spacecraft were at about the same location
in the XYGSM plane, i.e., only separated in the ZGSM direction.
[4] A typical set of signatures observed during a dipolar-
ization event is as follow: strong topological distortions
(flapping, kinking, ..) of the cross-tail current sheet, enhanced
bulk flows, energetic particle flux enhancement, and small-
scale current structures imbedded in the injected plasma
[Louarn et al., 2004; Sergeev et al., 2009; Zhou et al., 2011;
Zhang et al., 2011]. These phenomena make the current
sheet difficult to characterize in an unambiguous and quan-
titative way. We thus chose to compare the features of the
current sheet for the periods situated before (10, 5 min
before onset) and after (10, 15 min after onset) when con-
ditions are relatively quiet. To extract quantitative informa-
tion, we assumed a current sheet in 1D pressure balance and
used both linear or Harris models.
2. Observations
[5] We used THEMIS magnetic field measurements from
the fluxgate magnetometers (FGM) [Auster et al., 2008], and
particle measurements from the electrostatic analyzers
(ESA) [McFadden et al., 2008] and the solid state telescope
(SST) [Burch and Angelopoulos, 2009]. All data used have
a temporal resolution of 3 s. The plasma moments have
been computed from both ESA and SST data, after cleaning
the ESA ones from high energy electron contamination
[McFadden et al., 2008]. The measurements presented in this
paper were obtained from the two THEMIS A and E space-
craft (1.5  12 Re). The observations provided by THEMIS
D have also been examined, but they brought no additional
information as they are redundant with the THEMIS E ones,
for the cases selected for this study. Both D and E satellites
were in very similar orbits. We studied three tail phases, from
12/15/07 to 04/15/08, from 12/15/08 to 04/15/09, and from
03/02/10 to 05/31/10.
2.1. Event Selection
[6] The event selection followed two steps. The first one
consisted in constraining the location of the probes and the
second one in identifying the dipolarization events.
[7] The first step was performed using the automated data
mining capability of the AMDA [Jacquey et al., 2010] ser-
vice provided by CDPP (http://cdpp.cesr.fr). The events
were selected according to three criteria:
[8] 1. To make sure that the satellites were in the magne-
totail, the following simple constraint was first applied:
Yj j < 12:5 Re; and R > 6 Re:
[9] 2. The A and E probes had to be at nearly the same
position in the (X, Y )GSM plane, i.e., located in a box such
that
XA  XEj j < 0:5 RE and jYA  YEj < 0:5 RE
[10] 3. The A and E probes had to be on opposite sides of
the magnetic field reversal sheet (called neutral sheet in the
rest of the paper). This condition is fulfilled when the
product of their magnetic field BX component is negative:
BX;A:BX;E < 0:
[11] The second step consisted in visual examination of the
magnetic field BZ profiles in order to identify “isolated”
dipolarizations. As the aim of this study is to assess the con-
ditions preceding and following dipolarizations, an additional
criterion is that no other dipolarization occurred within 25 min
before and after the onset of a given event. This selection
process resulted in 25 isolated dipolarization events. Figure 1
displays their distribution in the (YX )GSM and the (YZ)GSM
planes, and the list is given in Table 1.
2.2. Timing Criteria
[12] The periods used to characterize pre- and post-
dipolarization conditions need to be chosen at a time suffi-
ciently different from the dipolarizations themselves so that
most of the parameter variations are not affected by pre-
cursor signatures (e.g., energetic ion flux enhancement,
negative BZ peak [Sergeev et al., 2009; Zhou et al., 2011]),
topological disturbances of the current sheet or small-scale
current structure often associated with them [e.g., Zhang
et al., 2011]. Moreover, during such relatively quiet condi-
tions, it may be assumed that the current sheet normal was
close to the ZGSM direction. Figure 2 displays, for one of the
selected events, the three GSM components of the magnetic
field for THEMIS A (thin line) and E (thick line). We first
considered the onset (vertical line 3) and end (line 4) times of
the BZ increase. These two times of reference are considered
as delimiting the time-interval during which the dipolariza-
tion (i.e., the relaxation of the magnetic configuration)
occurred. The time period used to assess preceding conditions
is defined between lines 1 and 2, in the interval [10, 5]
minutes before the onset. This period is hereafter referred to
with the suffix “bef” (before). The five minutes delay prior to
the onset was necessary to avoid precursor signatures [see,
Figure 1. Spatial distribution of the dipolarization events
for the probes A and E. Upper part correspond to the
(Y, X )gsm plane, the bottom part to the (Y, Z )gsm plane.
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e.g., Xing et al., 2010]. To characterize the conditions fol-
lowing dipolarization, we considered the period comprised
between [+10, +15] minutes after the end of the BZ increase
(lines 5 and 6). This period is hereafter referred to with the
suffix “aft” (after). During these time periods, no flow was
detected and the variance of all measured parameters
remained weak. They thus consist of “quiet periods” during
which the conditions have been evaluated by averaging
various quantities with respect to these periods.
3. Characterizing the Current Sheet Conditions:
Assumptions, Methods and Models
3.1. Assumptions
[13] We considered the following assumptions:
[14] 1. As the time periods “before” and “after” are
expected to be quiet, we assume that the current sheet is in
quasi-steady state and its balance results from the Laplace
and the particle pressure forces. The plasma is supposed to be
isotropic:
j B ¼ rP ð1Þ
[15] 2. The variation scale along X (LX) is supposed to be
much greater that the one in the Z direction (LZ). This is a
rough assumption in the near-Earth tail at the THEMIS A-E
orbit, close to the transition region between the tail and the
dipole configurations, but it allows to take advantage of the
two spacecraft being separated along Z only.
[16] 3. We used the GSM coordinate system, which is
appropriate in the tail-like region. However, the spacecraft
are located in the transition region between the tail-like and
dipole-like regions. The ideal coordinate system is thus
likely in-between GSM and SM. In order to identify the
possible impact of the choice of the coordinate system, we
performed the analysis in both GSM and SM. As discussed
later, the results are similar, except for those relative to the
Laplace force.
[17] 4. The cross-tail current flows only in the XY plane
(no jZ component).
[18] 5. The effects of possible Field Aligned Currents have
been neglected (no jk component, i.e. no jX component
except possibly the X component of the cross-tail current in
the XY plane)).
[19] 6. The current sheet is planar and infinite in the
XYGSM plane, its normal remains close to the ZGSM direction.
3.2. Balance of the Current Sheet
[20] In a coordinate system related to the current sheet
(Z, normal to the current sheet and Y in the direction of the
current, i.e. jX = jZ = 0), the Laplace force can be written as:
j Bð ÞX ¼ jY BZ ¼
1
m0
ðBZ ∂BX∂Z  BZ
∂BZ
∂X
Þ ð2Þ
j Bð ÞY ¼ 0 ð3Þ
j Bð ÞZ ¼ jY BZ ¼
1
m0
ðBX ∂BZ∂X  BX
∂BX
∂Z
Þ ð4Þ
[21] Taking into account the above mentioned assump-
tions, the Laplace force can be estimated as:
j Bð ÞX ≈ jYBZ ¼
1
m0
BZ
∂BX
∂Z
ð5Þ
j Bð ÞY ¼ 0 ð6Þ
j Bð ÞZ ≈ 
1
m0
BX
∂BX
∂Z
ð7Þ
Figure 2. Magnetic field components (BX,Y,Z) in GSM
coordinates for THEMIS A (thin line) and THEMIS E (thick
line) for the dipolarization event on February 6th, 2009.
Table 1. List of the 25 Dipolarization n
Onset Day Time
1 06-Feb-09 04:28:49
2 26-Feb-09 05:52:42
3 02-Mar-09 04:56:20
4 03-Mar-09 03:17:21
5 05-Mar-09 02:46:07
6 05-Mar-09 03:13:50
7 05-Mar-09 04:02:22
8 14-Mar-09 05:06:48
9 14-Mar-09 05:53:15
10 16-Mar-09 05:27:31
11 19-Mar-09 02:09:00
12 22-Mar-09 03:26:38
13 25-Mar-09 05:12:19
14 26-Mar-09 04:28:01
15 26-Mar-09 05:01:19
16 26-Mar-09 05:30:18
17 31-Mar-09 05:06:04
18 31-Mar-09 06:23:03
19 05-Apr-09 02:23:17
20 06-Apr-09 05:39:36
21 08-Apr-09 06:57:55
22 02-Mar-10 05:36:01
23 04-Mar-10 04:15:41
24 14-Mar-10 03:44:00
25 27-Mar-10 01:23:13
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[22] This means (i) that along the X-direction, the balance
results from magnetic tension and the plasma pressure force
and (ii) that the balance along the Z-direction is described as
a 1D pressure balance, resulting from the balance between
the magnetic pressure and the plasma pressure forces (see
Figure 3). Note that in the context of this model, the BZ
component does not contribute to the balance along Z and is
not included in the magnetic pressure to be considered
(P∗mag ¼ B
2
X
2m0).
[23] Because the time periods “before” and “after” are
expected to be quiet, and taking advantage of the 2 space-
craft being separated along Z only, we may assume that at
the scale of the spacecraft separation: (i) the cross-tail cur-
rent flows only in the XY plane (no jZ component); (ii) the
current sheet is planar and infinite in the XYGSM plane, its
normal is along or close to the ZGSM direction. In this model,
there is no BZ component; (iii) The current sheet is in a
quasi-steady state which can be described as a 1-D pressure
balance. This may be expressed as:
P*m þ Pth ¼ P*tot ¼ B
*2
lob
2m0
¼ constant ð8Þ
[24] Note the total pressure P*tot considered here does not
include the magnetic energy density associated with the BZ
component, in accordance with the second assumption, i.e.
the current sheet normal is along the Z-direction. We thus
distinguish between the two pressures:
P∗tot ¼
B2X þ B2Y
2m0
þ Pth ð9Þ
Ptot ¼ B
2
X þ B2Y þ B2Z
2m0
þ Pth ð10Þ
[25] Pth is obtained from ESA and SST measurements:
Pth ¼ PESAi;e þ PSSTi ð11Þ
[26] Under these assumptions, the lobe magnetic field and
the linear current density J (integrated along Z) can be
derived as a function of Ptot.
J ¼ 2
m0
B∗lob ¼
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi
8
m0
P∗tot
s
ð12Þ
[27] In order to infer the location of the spacecraft inside
the current sheet, the normalized depth of a satellite inside
the current sheet is calculated as:
Z* ¼ signðBX ÞBXYB∗lob
ð13Þ
with Z* = 0 when it is located at the neutral sheet and Z* =
1 or 1 when it exits in the North (South) lobe.
[28] Two analytical models have been considered to
describe the pressure balance of the current sheet. The first
model considers a linear profile of the magnetic field through
the current sheet thickness H. The second model is the well-
known Harris model. Both models provide very similar
results in our analyzes. Only those obtained with the Harris
model are reported hereafter.
[29] In the Harris [1962] model, the magnetic field dis-
tribution follows the function:
BX ¼ B∞ tanh Z  ZNSH
 
ð14Þ
where Z is the spacecraft location, ZNS is the Z-location of
the neutral sheet, H is the full width at half maximum and B∞
is the asymptotical value of the magnetic field when Z→ ∞.
Taking B∞ = max(B*lob,A, B*lob,E) all the parameters can be
derived from the measurements at each spacecraft except the
parameters ZNS and H. They are estimated by minimizing
the discrepancies between measured and computed value.
The current density at the spacecraft location can then be
derived:
jðZÞ ¼ 1
m0
:
dBX
dZ
¼ 1
m0
B∞
H
:
1
cosh2ðZHÞ
ð15Þ
[30] Calculated in the neutral sheet:
jNSðZ ¼ 0Þ ¼ 1m0
B∞
H
ð16Þ
[31] The component of the local Laplace force in the XY
plane can also be estimated at each spacecraft:
Floc ¼ ~j ~B
 
XY
¼ j:BZ ð17Þ
[32] The Laplace force in the Neutral Sheet is defined as:
FNS ¼ jNS :maxðBZ;A;BZ;EÞ ð18Þ
4. Analysis
4.1. Statistical Analysis
[33] Figure 4 shows the superposed epoch analysis
parameter profiles based on the 25 events. The BZ,GSM pro-
file displays the typical signature of dipolarization with a
gradual decrease (growth phase) followed by a rapid increase
(expansion phase). These changes correspond to the stretch-
ing and relaxation of the magnetic configuration [Sauvaud
and Winckler, 1980]. The start of the BZ increase has been
taken as the reference time for the superposed epoch analysis.
Figure 4e shows the normalized depth of the satellites Z*.
Absolute values of the THEMIS A Z* are larger than those
Figure 3. Schematic view of the action of the Laplace
force. In the X-direction, the main component is the mag-
netic tension. In the Z-direction, the Laplace force mainly
consists of the magnetic pressure force. As an example, the
profile of both is given on the right by considering a Harris
current sheet with the addition of a uniform BZ component.
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for THEMIS E. This indicates that THEMIS E is closer to the
neutral sheet than THEMIS A for most cases. Figure 4c
shows the superposed total pressures Ptot for both THEMIS
A and E, and Figure 4d shows P*tot. During the growth phase,
the total pressure Ptot gradually decreases due to the BZ
decrease whereas P*tot stays constant. Thus this means that the
lobe pressure does not actually decrease but rather stays
constant. The difference between the profiles of both space-
craft (Figures 4c and 4d) slowly increases, reaching about
10% in the late growth phase, this difference disappears at
dipolarization onset. One minute just prior to the dipolariza-
tion, both total pressure Ptot and P*tot increase abruptly. Dur-
ing the 15 min following dipolarization onset, the total
pressure Ptot remains at a high level while, P*tot decreases
indicating that the linear current density J decreases. The
difference in Ptot between both spacecraft in the time period
before dipolarization onset is shown in Figure 5 as a function
of the location of the probes in the current sheet. The color
represent abs((Ptot(thA  thE)bef)/(Ptot(thA + thE)bef)) in per-
cent. The x and y axis are respectively the position in the
current sheet for THEMIS A and E. The difference is very
small when the probes are at about the same distance to the
neutral sheet (blue and green points), it is larger when one of
the spacecraft is near the central sheet and the other farther
away (red points). These features indicate that the 1D pres-
sure balance assumption does not fully apply. However, as
the difference between the 2 spacecraft remain weak (<10%),
this approximation may be used for the purpose of this study.
The statistical distributions are given in Figures 6a and 6b.
The histogram (Figure 6a) shows the distribution of the ratio
of the total pressure measured after dipolarization to that
measured before, (Ptotafter)/(Ptotbefore). This ratio is greater than
one for the majority (70%) of the cases, indicating that the
total pressure increase is a common feature of the dipolar-
ization events analyzed in this study. The ratio of total pres-
sure increase at THEMIS E is larger than at THEMIS A. The
Figure 4. Superposed epoch analysis of the 25 dipolarizations: (a) magnetic field BzGSM, (b) magnetic
field BzSM, (c) total pressure Ptot, (d) total pressure P*tot, (e) position in the neutral sheet, (f ) current sheet
thickness H, (g) local current density j(Z = 0) (equation (15)), (h) local Laplace strength Floc in GSM
(equation (17)) and the Laplace strength in the neutral sheet (equation (18)), and (i) local Laplace strength
Floc in SM and the Laplace strength in the neutral sheet. In Figures 4a, 4b, 4c, 4d and 4g, the pink and
purple curves represent respectively data from THEMIS A and E. In Figures 4e, 4f, 4h, and 4i, the blue
curve shows data calculated using both probes. The vertical solid line shows the dipolarization onset.
The vertical dashed lines correspond to the relative times used to define pre- and post-onset periods of
reference.
PALIN ET AL.: STATISTICAL ANALYSIS ON DIPOLARISATIONS A09215A09215
5 of 9
difference may be related to their location relative to the
current sheet. Indeed, a rough anti-correlation between the
ratio (Ptotafter)/(Ptotbefore) and the absolute value of the normal-
ized depth Z* can be seen in Figure 6c. The increase in the
pressure ratio is clearly the strongest for measurements
made close to the neutral sheet: THEMIS E generally closer
to the neutral sheet than THEMIS A recorded larger
enhancements of the total pressure. Figures 6b and 6d are the
same as Figures 6a and 6c but for P*tot. The histogram shows
that not including Bz in the calculation of the total pressure
leads to a decrease in P*tot (and thus of J) for the majority of
the cases. However, still 36% of the cases show an increase.
Figure 6d, a majority of cases are associated with P*tot
decrease. We do not see the rough anti-correlation observed
for Ptot (Figure 6c), but we see that P*tot always decreases for
high value of Z*.
[34] Figure 4f shows the profile of the superposed current
sheet thickness H as inferred from the Harris model. The
profile of H clearly shows that the thickness gradually
decreases during the growth phase and then increases during
the dipolarization. This is also observed in the histogram of
the ratio of the thickness estimated after to that estimated
before the onset as shown in Figure 7a. Note that there were
no exceptions. The thickness increases in average by a factor
1.6. As indicated by the median value of 1.4, the current
sheet thickness increases by nearly half its size for half of the
events.
[35] The profile of the superposed current density j at the
neutral sheet inferred from the Harris model is displayed in
Figure 4g. The current density increases during the growth
phase and decreases during dipolarization. There was no
exception as indicated by the histogram given in Figure 7b.
The average decrease factor is 0.67, and the median value
is 0.71. The time-scale of both j and H changes is of the
order of 10 min.
[36] The superposed profile of the XY-component of the
Laplace force ~j ~B 
XY
 jBZ is given in Figure 4h. In
GSM coordinates, it remains roughly constant during the
growth phase and enhances at the time of dipolarization (the
marked bipolar change occurring at the dipolarization front
is discussed later). In Figure 7c, the histogram indicates that
this trend is observed in most cases.
4.2. Validity of the Method and Model
4.2.1. GSM Versus SM
[37] Figures 4a and 4b allow us to compare the superposed
profile of the BZ component in both GSM and SM coordi-
nate systems. In GSM, the profiles for both spacecraft are
quasi-identical while in SM, there is a constant difference of
about 4 nT. At the scale of the probe separation (<1 Re), we
do not expect such an important gradient in SM magnetic
field component normal to the current sheet.
[38] Similarly, Figures 4h and 4i show the profiles of the
magnetic tension using both GSM and SM coordinate sys-
tems. Using GSM, the three profiles (at the location of both
satellites and the one extrapolated at the “neutral sheet”) are
again very close. It is not the case in SM: the profile of
THEMIS A and the one at the neutral sheet are similar but
the one computed at THEMIS E is significantly lower (this
is a direct consequence of the difference of the BZ values in
SM at the spacecraft). The ratio of the force estimated at both
probes reaches a factor two prior the dipolarization. Such a
discrepancy is very difficult to interpret as it suggests that
there is a force gradient across the current sheet which is
important and asymmetric. Indeed, the force estimated at the
THEMIS A location in the southern hemisphere and at the
neutral sheet is much higher than the one computed at
THEMIS E in the northern hemisphere. This suggests that
there is a strong asymmetry between hemispheres. More-
over, this is paradoxical since THEMIS E is statistically
closer to the neutral sheet than THEMIS A (as inferred from
the Z* parameter). In view of these arguments the GSM
coordinate system may be viewed as more appropriate for
the present analysis. Although our results concerning the
Laplace force in GSM coordinates are consistent with the
study of Li et al. [2011], these should be considered with
caution and further studies of the impact of the coordinate
system should be undertaken.
4.2.2. Current Sheet Model and 1D Pressure Balance
[39] Before dipolarization. In Figures 4c and 4d the pro-
files of Ptot and P*tot exhibit a difference before the dipo-
larization and suggest that there is a gradient of the total
pressures across the current sheet. This does not fit the 1D
pressure model balance used in this study and suggests that
there is a contribution of the magnetic tension in the balance
of the current sheet along Z. For characterizing these con-
tributing terms of the magnetic tension, it is necessary to
know the gradient along X of BZ (see equations (2) and (4))
and/or to consider more complex current structures includ-
ing currents along Z or X [Saito et al., 2011]. This infor-
mation cannot be extracted from the measurement of only
two spacecraft. However, we note that the discrepancy
between the Ptot (or P*tot) of both satellites remains moder-
ated (<10%).
Figure 5. Difference of the total pressure Ptot between the
THEMIS A and E (color) as a function of the location of
the spacecrafts in the current sheet Z* (x axis: THEMIS A;
y axis: THEMIS E), in the time period previously define as
“before”.
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[40] After dipolarization. As shown by this study, the
current sheet thickness significantly increases after dipolar-
ization. Moreover, the magnetic configuration is more
dipolar and the transition boundary between dipolar and tail
regions likely gets closer to the spacecraft. In this situation,
the assumptions on the variation scale length LZ ≪ LX may
become less appropriate. To make use of the model Li et al.
[2011] which accounts for the radial (or along X) gradient
would require an additional spacecraft separated along the
geocentric distance (or X). Unfortunately, the THEMIS D
satellite cannot play this role because it is separated from
THEMIS A and E mainly in the Y-direction for the selected
events. Finally, our conclusion is that the 1D pressure bal-
ance model does not perfectly describe the current sheet but
provides a meaningful way to identify the trends in the
changes of the macroscopic parameters (H, j, F) of the cur-
rent sheet.
5. Discussion
[41] In this study, we focused on magnetotail dipolariza-
tion events when two THEMIS probes were at nearly the
same location in the XYGSM plane, i.e., being separated pri-
marily along the ZGSM direction. To assess current sheet
changes during dipolarization, five minutes averages are
used from 5 to 10 min before the BZ increase onset, and 10 to
15 min after the BZ increase onset. During these periods, we
assumed that the cross-tail current sheet may be described by
a 1D pressure balance model. Using a Harris current sheet
Figure 6. Shown are histograms of change factor of the ratio of total pressure (a) Ptot and (b) P*tot
and distributions of (c) Ptot and (d) P*tot change factor as a function of the normalized spacecraft location
∣Z*∣ in the half-thickness of the current sheet. The stars and the points correspond to THEMIS E and
THEMIS A respectively.
Figure 7. Histograms of changes obtained using the Harris
model. For each we compare the conditions prior to and fol-
lowing dipolarization onset using the same ratio quantityafter
/ quantitybefore. (a) Thickness of the current sheet H. (b) The
neutral sheet’s current density j. (c) The Laplace strength in
the neutral sheet FNS (equation (18)), the abscissa scale
excludes one event just above 3.
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model, we assessed the changes in current sheet character-
istics before and after the 25 dipolarization events.
[42] For all cases, the current sheet thickness H projected
onto the Z axis increases during dipolarization. This feature
could be interpreted as due to flapping of the current sheet
which can be important during dipolarization events [Louarn
et al., 2004]. However, assuming that the observed changes
are due to flapping with a constant thickness would imply
two main consequences: (i) the tilt angle of the current sheet
(between its normal and the ZGSM-direction) after dipolar-
ization should be greater than 48 degrees for more than 50%
of the cases; and (ii) the tilt angle of the current sheet after
dipolarization would systematically be greater than before
the dipolarization. This is very unlikely. Our results thus
indicate that the current sheet typically thickens during
dipolarizations.
[43] The superposed epoch profile of the total pressure
computed without including BZ, P*tot, shows a moderate
increase during the growth phase. Then a sharp enhancement
occurs at the dipolarization onset. Then, P*tot decreases,
reaching values which are smaller, on average, than the ones
measured prior to onset. This trend is in agreement with Xing
et al. [2010]. This also indicates that the linear current den-
sity J generally decreases during dipolarizations. Neverthe-
less, the histogram shows that this decrease in pressure does
not fit 36% of the cases. This marginal decrease in pressure
may be interpreted by considering two possible origins:
[44] 1. A majority of the events analyzed in this study did
not correspond to substorm, i.e. to global energy dissipation
and large scale current disruption. While all dipolarization
events were associated with magnetic field perturbations
detected on the ground in North-America and Scandinavia,
most of them only affected a limited local time sector (about
2 h or 3 h MLT) and had low amplitudes. Only 2 cases were
associated with a typical substorm negative bay in the AL
index and affected 4 h MLT or more. A visual examination
of the ASI network images led to the same conclusion.
[45] 2. The marginal trend described before may result in
an overestimate in our computation of the total lobe pressure
when using near-neutral sheet measurements, as seen in
Figure 7d. Near the neutral sheet, where curvature forces
become important, especially more so after the increased
dipolarization, the effect of these pressure terms can become
more significant. It is possible that such forces compress the
plasma, as also suggested by the increased plasma pressure
there. In that case, measurements further from the neutral
sheet would be a more appropriate method of determination
of total lobe pressure and its changes. This interpretation
would then be consistent with the findings of Xing et al.
[2010].
[46] The local volume current density j decreases system-
atically during dipolarization. This can be interpreted as due
to two concurrent effects: (i) as the current sheet expands,
the current is distributed through a larger thickness after
dipolarization leading to the decrease of its density; (ii) the
integrated current density J does statistically decrease and,
when it does not, the increase remains weak (<10%).
[47] The Laplace force density (j.BZ)XY is found to
increase (in GSM) during dipolarization for a large majority
of the cases. This trend applies in the whole current sheet,
seen at the spacecraft locations and the neutral sheet as well.
Since the current density decreases, this stems from the
enhancement of BZ. In the context of a case study, Li et al.
[2011] showed that the magnetic tension force increases
behind the dipolarization front, although the current sheet
thickness (and thus the field line curvature radius) increases.
Our statistical results confirm this interpretation. This
can be clearly illustrated at the neutral sheet (where Bx =
dBX/dx = 0). There, the Laplace force component in the
XY plane can be expressed as:
j:BZ ¼ 1m0
ðBZ ∂Br∂Z  BZ
∂BZ
∂r
Þ ¼ T þ Fr ð19Þ
where T designates the magnetic tension (i.e., curvature
force), and Fr the gradient force and r the radial component
in the XY plane. As the term associated with the magnetic
pressure gradient is negative and expected to be also
enhanced after dipolarization, the increase in the Laplace
force is carried by the magnetic tension.
[48] Assuming that the near-Earth magnetotail recovers
to an equilibrium state after dipolarization, this suggests
that the plasma pressure gradient is also enhanced after
dipolarizations.
[49] Furthermore, an unexpected result is found when
analyzing the changes in total pressure Ptot. On the timescales
related to our definition of the pre- and post-onset intervals,
the total energy density is found to increase in a majority
(70%) of cases. This seems to be in apparent contradiction
with the findings of Xing et al. [2010] who showed that
plasma intrusion were characterized by a reduction in total
pressure.
[50] This discrepancy may reflect a spatial effect if total
pressure variations depend upon the spacecraft location rel-
ative to the neutral sheet. Indeed, a correlation is observed in
Figure 6c between the change in Ptot and the normalized
depth Z* of the spacecraft in the current sheet. This suggests
that the increase in energy density is greater in the central
layer of the current sheet and is weaker in intermediate lay-
ers. In the outermost layers, the change in Ptot is negative.
This situation corresponds to most of the events analyzed in
Xing et al. [2010], the spacecraft being located in the plasma
sheet boundary layers close to the lobes. This spatial effect
can be interpreted as due to the distribution of the magnetic
pressure (or magnetic field magnitude) associated with a
cross-tail current reduction. This is illustrated in Figure 8
which displays the distribution of the magnetic field chan-
ges obtained in vacuum by adding a reverse current slab
(mainly distributed tailward of the spacecraft) to a Harris
current sheet. The current slab magnetic field distribution
was computed according to the model of Tsyganenko and
Usmanov [1982]. The edge effect of the current slab pro-
duces an increase in the BZ component on the Earthward edge
of the slab which dominates in the region close to the neutral
sheet where a magnetic pressure enhancement is observed.
Conversely, away from the neutral sheet, the dominant effect
is the addition of a BX component opposite to the Harris
magnetic field. A magnetic field pressure decrease is thus
observed in the outer layers of this current sheet configura-
tion. In these layers, this decrease affects the lobe total
pressure which also decreases. In the central current sheet,
the BZ enhancement carries an increase in magnetic pressure.
It does not play a role in the current sheet 1D pressure bal-
ance, but nevertheless significantly contributes to the total
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pressure. In addition to spatial effects, the definition of the
time intervals used to infer either an increase or decrease in
total pressure during dipolarization is of paramount impor-
tance. As observed here (Figure 4b), on timescales of 15 min
or shorter around dipolarization onset, the total pressure in
the neutral sheet clearly increases, on average. However,
on larger timescales ( 20 min and more) the total pressure
is rather constant or decreases.
6. Summary
[51] In this study, we assessed current sheet changes
before and after 25 dipolarization event when two THEMIS
were at the same position in the XY plane. Five-minutes
averages are used from 5 to 10 min before the BZ increase
onset, and from 10 to 15 min after the BZ increase onset. We
used a 1D pressure balance model and a Harris current sheet
model to estimate the macroscopic parameters of the current
sheet. We demonstrated that (i) the current sheet systemat-
ically thickens during dipolarizations, (ii) the current den-
sity systematically decreases, (iii) the total energy density
(total pressure) increases after 70% of the dipolarizations,
(iv) the partial pressure (excluding BZ) decreases for 64% of
the events, (v) most of the events show an increase of the
Laplace force and of the magnetic tension after onset. How-
ever, the results on the Laplace force differ with the choice of
the coordinate system (GSM or SM). Most of the 25 dipo-
larizations are not associated with global energy dissipation
(i.e., substorms) but have a ground counter part on a limited
local time sector.
[52] We have also shown that the total pressure change
depends on the time-scale considered. Such spatiotemporal
properties have generally been overlooked in the literature.
They ought to be carefully addressed in future theoretical
models of dipolarization and substorm physics.
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Figure 8. Distribution of the magnetic field intensity
changes when a reverse current slab is added to a Harris current
sheet. The color scale is set to clearly separate regions where
the magnetic field intensity is positive (yellow-red) and nega-
tive (red-blue). The two circles illustrate locations of virtual
spacecraft that would record opposite changes of magnetic
pressure. Following Tsyganenko and Usmanov [1982], the
current slab magnetic field distribution has been computed
with the parameters:DJ =100 mA/m; L = 20 Re, extending
from X = 30 to X = 10 Re; H = 2 Re. Parameters for the
Harris current sheet are: JHarris = 300 mA/m; HHarris = 2 Re.
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[1] Comparisons of multispacecraft observations and full-particle simulations are used
to understand magnetotail changes during substorms and the related cross-tail current
disruptions/reductions. We first show that the electric field accompanying current
disruptions can be measured in the tail lobe from the drift velocity of oxygen beams.
A stormy period is studied here with a fleet of spacecraft including the four Cluster
spacecraft and the Double Star spacecraft TC-1 in the tail, ACE and Geotail respectively in
the solar wind and magnetosheath, and five LANL geostationary satellites, thus allowing
the determination of the direction of propagation of the substorm disturbances. Each
substorm here corresponds to an energy-loading period followed by a dipolarization of the
magnetic field seen from 11 to 18 RE. Plasma sheet thinning inside 12 RE occurs during
energy loading and is enhanced at the onset of strong dissipations of magnetic energy,
which precede by several minutes particle injections at 6.6 RE. Dipolarizations coincide
with an increase of the lobe electric field, up to several mV/m. This study shows that the
onset of the magnetic energy conversion occurs at about 10–11 RE and that once
initiated, the perturbation propagates both toward the Earth and toward the distant tail.
Comparisons of the measurements with recently published 2D full particle simulations of
the reconnection process by Oka et al. (2008) indicate a good agreement between data
and simulated magnetic lobe signatures. This suggests that the lobe magnetic changes
are the signature of a tailward retreating neutral line, with its associated current
disruption/reduction.
Citation: Sauvaud, J.-A., et al. (2012), A study of the changes of the near-Earth plasma sheet and lobe driven by multiple substorms:
Comparison with a full particle simulation of reconnection, J. Geophys. Res., 117, A01221, doi:10.1029/2011JA017033.
1. Introduction
[2] The Earth’s magnetosphere extracts energy from
the solar wind continuously and dissipates it within the
magnetosphere-ionosphere-thermosphere system. Observa-
tions have shown that the dissipation is enhanced intermit-
tently. Such episodic activity, known as a magnetospheric
substorm, is manifested most visually by a characteristic
global development of auroras [Akasofu, 1964]. Concomi-
tant with the auroral substorm activity there is a complex
sequence of physical phenomena in the magnetosphere.
[3] At substorm expansion onset, one of the nightside
auroral arcs, typically the most equatorward one in the pre-
midnight sector, brightens suddenly, breaks up and mainly
expands poleward. Topside ionospheric particle observa-
tions show that this arc is on closed field lines, within or
poleward of the Central Plasma Sheet (CPS) proton precip-
itation which marks in the ionosphere the transition between
dipole- and tail-like topologies [Lui and Burrows, 1978].
[4] Already in 1972, OGO-5 measurements allowed
McPherron [1972] and Russell and McPherron [1973] to
describe the changes in the configuration of the geomagnetic
tail, which are known to play a fundamental role in magne-
tospheric substorms. In the near tail region (10–20 RE) and at
geostationary altitude, prior to substorms the cross-tail cur-
rent increases and consequently a stretched tail-like config-
uration develops. This growth phase of a substorm appears
to be the direct consequence of the onset of a southward
solar wind magnetic field. At substorm onset, the tail mag-
netic field relaxes abruptly to a more dipolar geometry.
The sudden field relaxation, called dipolarization, corre-
sponds to changes in the current system regarded as a dis-
ruption and re-routing of a portion of the cross-tail current
from the magnetotail to the ionosphere. It is the diminution of
the cross-tail current and the accompanying increase of field
aligned currents, linking the tail to the ionosphere, that results
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in the increase of the ground H-components at midlatitude
and in equatorial regions. The dipolarization is related to a
kinetic- or macro-scale instability such as ballooning, or to
braking of fast CPS flows resulting from reconnection [Roux
et al., 1991; Lui, 1996; Shiokawa et al., 1998; Angelopoulos
et al., 1999]. The dipolarization scenario was confirmed by
measurements performed at geostationary orbit, the onset of
the substorm being interpreted as the sudden partial disrup-
tion of a portion of the inner tail current [Lui, 1978; Sauvaud
and Winckler, 1980; Lopez and Lui, 1990; Ohtani et al.,
1991]. The injections of particles toward the Earth accom-
panying the substorm onset are linked to this reconfiguration
of the global magnetic field and to the associated electric
field [e.g., Aggson et al., 1983]. Figure 1 (left) illustrates the
typical measurements of the magnetic field made close to
geostationary orbit.
[5] Furthermore, a multispacecraft study performed using
geostationary spacecraft and AMPTE/CCE, at 8.8 Re, lead
to propose that the local effects of substorm onset began at,
or near, geosynchronous orbit before they were observed at
larger distances (R = 8.8 RE) and such events were best
explained by a near-Earth disruption of the cross-tail current
sheet (and the consequent formation of a substorm current
wedge) followed by an expansion anti-sunward down the
tail [Lopez et al., 1990].
[6] However, a satisfactory understanding of the physical
processes that lead to substorm expansion phase onset and
subsequent expansion phase activity has eluded researchers
since substorms were discovered. Because phenomena
related to the onset of substorms are initially localized
(within 1 or 2 RE) in space but expand rapidly to engulf a
large portion of the magnetosphere, fortuitous conjunctions
between single satellite missions have been unable to clearly
pinpoint the exact location of the substorm trigger in space.
This has led to diverging theoretical efforts to explain the
onset mechanism [e.g., Lui, 1996; Baker et al., 1996]. A key
question is whether substorm phenomena are triggered by a
near-Earth dipolarization (current disruption, CD) process at
10 RE or by the process of magnetic reconnection at 20
to 30 RE (Near Earth Neutral Line, NENL). The time for
information to propagate from those two regions to the
ionosphere or between these two regions is on the order of
minutes. As seen in terms of its ionospheric disturbance, the
substorm grows outwards from the initial breakup on a time
scale of tens of minutes, ultimately covering many hours of
local time [see, e.g., Jackel and Donovan, 2002; Liou et al.,
2002]. In order to provide an observation based resolution of
the substorm onset question, simultaneous in situ observa-
tions must be obtained at locations inside the CD region,
between the CD and NENL regions, and tailward of the
NENL region. Recently, the THEMIS mission was designed
to address this question, using five identical satellites and a
dense network of ground stations. First results have been
interpreted in the framework of both the tail reconnection
model [Angelopoulos et al., 2008] and the current disruption
model [Donovan et al., 2008].
[7] This study adopts a complementary approach based on
measurements made onboard the four Cluster spacecraft in
the tail lobes, close to apogee (18 RE) and near the local
midnight, complemented by data taken onboard the equato-
rial Double Star satellite, TC-1, when located in the inner
(10–12 RE) midnight plasma sheet, and onboard the LANL
geostationary satellites. We take advantage of measurements
made inside the lobes, providing an integral view of the
current development in the tail, to infer the initial location of
the substorm onset in the tail and to follow the motion of the
subsequent disturbance of the tail. The recorded magnetic
signatures onboard Cluster are shown to be in remarkable
agreement with those expected from a tailward retreating
neutral line, as originally proposed by particle-in-cell simu-
lations by Oka et al. [2008]. As the reconnection moves
tailward, it consumes more than 30% of the cross-tail cur-
rent, and it is this large reduction of current, which is at the
origin of the observations performed onboard Cluster. Fur-
thermore the propagation velocity deduced from the Cluster
and Double Star data is in agreement with the model pre-
dictions. These multisatellite measurements show further-
more that the substorm initial onset occurs close to Double
Star, located at 10–12 RE and is delayed by several minutes
at 6.6 RE.
2. Instrumentation
[8] The observations presented here were obtained using
the four satellites of the CLUSTER mission [Escoubet et al.,
2001], the Double Star [Liu et al., 2005], and the LANL
satellites [see Reeves et al., 1997]. Each Cluster spacecraft
carries an identical set of instruments. We use ion mea-
surements from the Cluster Ion Spectrometers-CIS [Rème
et al., 1997, 2001] and magnetic field obtained from the
fluxgate magnetometer-FGM [Balogh et al., 1997, 2001].
Together, the two particle detectors of the CIS experiment
probe an energy range from a few eV to 40 keV for ions,
with a time resolution of 4 s to obtain a 3D distribution. The
magnetic field vector was sampled at 5 vectors/s. One sec-
ond and spin averaged data have been used for lobe mea-
surements. The Double Star instruments used here are an ion
spectrometer, similar to the non mass-resolving spectrometer
Figure 1. Schematics of the measured temporal variations
of the Bx and Bz components of the magnetic field in the
midnight sector, measured in the tail lobe: (left) at the geosta-
tionary orbit [e.g., Sauvaud and Winckler, 1980] and (right)
around 10–15 Earth radii [e.g., Jacquey et al., 1991; Ohtani
et al., 1992]. The vertical lines mark the onset of the event.
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of Cluster, and the fluxgate magnetometer of the mission.
The LANL data come from the SOPA ion and electron
spectrometers measuring electrons from 50 keV to approxi-
mately 26 MeV, ions from 50 keV up. Complementary data
from satellites in the solar wind and magnetosheath, ACE,
WIND and Geotail, provide the interplanetary magnetic field
and plasma characteristics. Ground data are also used,
including the AE/AU/AL indices, the Moshiri rapid-run
magnetometer and the IMAGE IL index, giving a local
measure of the auroral westward electrojet.
3. Observations
3.1. Lobe Electric Field During Current Disruption
[9] Detailed studies of the lobe field changes made with
ISEE-1 and ISEE-2 showed that substorm onsets begin in the
near-earth region and then propagate tailward [Jacquey et al.,
1991; Ohtani et al., 1992]. Indeed, in the more distant tail
lobe (12 to 30 RE), the typical magnetic signature is a nega-
tive excursion of BzGSM followed by its rapid rise. These Bz
changes are accompanied by a decrease in the magnetic field
and of its Bx component, which however shows at times a
slight increase just at the event onset, as shown in Figure 1
(right). The observed disturbances of Bx and Bz were inter-
preted as due to a tailward expanding region of dusk-to dawn
currents, which weakens the original dawn-to-dusk cross-tail
current and thereby partially disrupt it. By fitting the data
with a simple disrupted current slab whose tailward boundary
propagates tailward, as well as using multipoint measure-
ments (ISEE, IMP-8 and INTERBALL-Tail), it was con-
cluded that the CD started at 6–9 RE and propagated down the
tail with a velocity of the order of 150–350 km/s over tens of
RE during substorm expansion phases [Jacquey et al., 1991,
1993, 1998;Ohtani et al., 1992; Jacquey and Sauvaud, 1994].
Furthermore, direct comparisons of IMP-8 and ISEE-3 data
during a major substorm led to linking CD and plasmoids
ejected from the tail at ≈20 RE, and observed in the far tail
during a major disruption [Sauvaud et al., 1996a, 1996b].
[10] However, magnetic field measurements made at
about 20 RE in the tail, inside the lobes, have not been
accompanied by electric field measurements. Such mea-
surements are particularly difficult to perform from double
probe electric field instruments, as the Debye length of the
plasma in the lobe is very large as a consequence of the
depleted plasma content of these regions. In this paper, we
first take advantage of the Cluster measurements of drifting
beams of oxygen during enhanced magnetic activity periods
[e.g., Sauvaud et al., 2004] to compute the electric field from
the perpendicular group velocity of these ions. The computed
values are compared to the electric field expected from the
magnetic field changes, given the size of the affected region.
[11] Figure 2 displays typical magnetic field and particle
measurements performed on September 30, 2002 in the tail
lobe at X = 17 RE during a substorm. This event takes
place during the expansion phase of a storm. The AE index
is close to 800 nT at the time of the substorm onset, at about
13:15 UT. An oxygen beam is detected inside the lobe at
energies around 100 eV before the substorm and around
2000 eV after the onset. Hydrogen ions are also measured,
at much weaker energies, E < 50 eV. The computation of
the electric field of the lobe is made from the drift velocity of
the oxygen ions (E = (vxB)/B2). In Figure 2, the perpen-
dicular velocity of these ions is given in the third panel
from the top and the fourth panel presents the y component
of the deduced electric field. At the beginning of the interval,
the Ey component is on the order of 1 mV/m or lower. The
substorm onset, marked by the decrease of both the X and
Z components of the magnetic field begins at 13:14 UT and
corresponds to a large increase of Ey, which showed several
maxima, of about 2.0 mV/m at 13:18 UT, of 2.5 mV/m at
13:22 and 13:28 UT. Later when the Bz component of the
magnetic field reaches positive values and Bx does not
decrease anymore, the electric field returns to values on the
order of 1 mV/m, and lower.
[12] The impulsive increase of the electric field is clearly
associated with the large changes of the magnetic field
recorded in the lobe. These variations are linked to the
expected value of the electric field by the following rough
expression deduced from the Maxwell-Faraday equation:
DB/Dt = E/L, where DB is the characteristic change of the
magnetic field, E is the induced electric and L is the charac-
teristic length of the B field changes. In our case: L = 2.5 
103 (V/m)  600 (sec)/ 10.109 (T) ≈ 28 RE. This
Figure 2. From top to bottom: AE index, ion energy-time
spectrogram, oxygen ions perpendicular velocity, electric
field (Ey) and Bx and Bz components of the B field onboard
Cluster 3. The spectrogram is showing an oxygen beam at
energies higher than 100 eV and the sporadic appearance
of protons with energies lover than 50 eV. The identification
of ion species is made using the Cluster mass spectrometer,
CODIF. The electric field is computed from the O+ drift.
The vertical dashed line marks the substorm onset deduced
from the AE index. The distance of the satellite to the Earth
and its Magnetic Local Time are given at the bottom.
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estimation of the disruption size is almost the width of the tail
at the satellite location, i.e., at a distance of 18 to 19 RE from
the Earth, indicating that the tail current disruption is a large-
scale process. The B field change is, in this case, almost 20%
of the value of the B field, which corresponds to a disruption
of the same amount of the cross-tail electric current.
3.2. Current Disruption and Traveling
Compression Regions
[13] The CD disruption signatures bear some superficial
resemblance with the Traveling Compression Regions
(TCR) bipolar variations. It must be stressed that there are
two kind of TCR measured at Cluster orbit [Slavin et al.,
2005]. In a statistical study of TCR measured by Cluster
between 11 and 20 RE, Slavin et al. found that the Bz var-
iations associated with the Cluster TCRs were south-then-
north (SN) in 80% of the cases as opposed to the north-then-
south (NS) polarity that is dominant beyond X  30 RE.
Analysis of the time of arrival of the TCRs at the different
Cluster spacecraft showed that all of the SN TCRs propagate
Earthward while all of the NS TCRs, as expected, move
tailward [Slavin et al., 2005]. Figure 3 displays the super-
posed epoch analysis of Cluster SN performed by Slavin
et al. [2005] using Cluster data.
[14] As shown in Figure 3, the Bx component increases
slightly during the TCR and after the event it presents about
the same value as before. This is opposite to the Bx change
observed during a CD where Bx decreases and is lower after
the event, indicating a partial disruption of the tail current
(Figure 2).
[15] On the other hand, the behavior of the Bz component
during a TCR shows a crude resemblance with the Bz chan-
ges associated with a Current Disruption (Figures 1 and 2).
However, the CD negative-to-positive Bz disturbance pro-
pagates tailward, as initially shown by Jacquey et al. [1991]
and Ohtani et al. [1992]. On the contrary, the magnetic
field disturbance of the TCR propagates earthward, as
revealed by the Cluster multispacecraft mission [Slavin et al.,
2005]. The duration of CD and TCR are also very different.
TCR lasts typically less than one minute. CD lasts for more
than 10–15 min [e.g., Ohtani et al., 1992; Jacquey et al.,
1991, 1993, 1998; Jacquey and Sauvaud, 1994; Sauvaud
et al., 1996a, 1996b]. Note that these differences do not
preclude that CD and TCR could be linked to magnetic
reconnection. However, TCR and CD clearly appear as dis-
tinct phenomena.
[16] To better illustrate the characteristic time scale of
disruptions and their frequency during active times, we show
in Figure 4 a series of disruptions occurring during a long
lasting magnetic activity period on August 7, 2005. Cluster
allowed the dynamics of the tail lobe to be probed for almost
10 h consecutively. The figure displays the changes of the
Auroral Electrojet index, the ion spectrogram measured on
Cluster 4 and the Bx and Bz component of the Cluster
magnetic field. The magnetic activity is large; the AE index
reaching values up and 700 nT. At the beginning of the
period, the spacecraft is in the plasma sheet and exits spo-
radically into the lobe. Later it is almost constantly in the
lobe. There are successive AE enhancements related to
substorms. During declining magnetic activity, AE decrea-
ses, reaches values lower than 200 nT, and the Bx compo-
nent of the magnetic field is enhanced due to a strong
coupling with the solar wind, corresponding to a growth
phase. Each AE enhancement then corresponds to a strong
decrease of the main component of the lobe magnetic field,
Bx, and also to an increase of the B-field component per-
pendicular to the neutral sheet plane, Bz. These systematic
changes registered at X = 15/18 RE are clear dipolar-
izations. The magnetic field of the lobe is here relaxing
toward a more dipolar configuration at and just after sub-
storm onsets. These magnetic field variations at substorm
onset and during the substorm expansion phase are directly
related to the decrease of the intensity of the cross-tail current.
In between substorms, the magnetic field increases strongly,
and the Bz component decreases, indicating a stretching of the
magnetic field topology due to the enhancement of the cross-
tail current during substorm growth-phase.
[17] The measurements shown in Figure 4 are typical of
the lobe response to strong and recurrent magnetic activity
produced by an efficient coupling between the magneto-
sphere and the solar wind. They are quite similar to mea-
surements performed onboard IMP-8 and published by
Sauvaud et al. [1996b] and Jacquey [2000]. Like the sub-
storms, the CD events have a pseudo period of about 3 h and
the disruption seen at substorm onset lasts about half an
Figure 3. A superposed epoch analysis of SN Traveling
Compression Regions [after Slavin et al., 2005]. Note the
resemblance of the Bz component change with that of Cur-
rent Disruption events (Figures 1 and 2).
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hour. Cluster data show that these events are a characteristic
of the tail dynamics, at radial distances around 15–18 RE,
during disturbed magnetic times.
[18] In fact, there is growing observational evidence of a
dynamic quasiperiodic magnetosphere response to continu-
ously southward magnetic field (IMF) [Jacquey and Sauvaud,
1994;Huang et al., 2003; Partamies et al., 2009]. This has led
Kuznetsova et al. [2007] to perform a multiscale modeling of
magnetospheric reconnection under steady southward IMF.
This approach utilizes the results of kinetic analysis and
incorporates the most essential kinetic effects in the diffusion
regions around the reconnection sites into the global MHD
magnetospheric simulations. An essential result is that the
simulated overall magnetosphere response to a steady
southward IMF driving exhibited quasiperiodic loading/
unloading dynamics typical for frequently observed multiple
substorms. The tail behavior observed with Cluster could
thus possibly be a signature of repetitive reconnection events.
3.3. Propagating Structures Related
to Current Disruption
[19] In order to study the propagation of the plasma
structures linked to current disruption, it is necessary to be
able to use multispacecraft measurements in the inner and
more distant magnetotail during substorm sequences. Such a
series of events, occurring on August 31, 2005, was studied
by a fleet of spacecraft including the four Cluster and the
Double Star TC-1 satellites located in the inner and more
distant tail, while four Los Alamos geostationary satellites
were spanning the midnight sector successively. ACE/
WIND and Geotail were respectively in the solar wind and
in the magnetosheath. All these spacecraft allowed a detailed
study of the magnetospheric effects of a dense solar wind
cloud with negative Bz IMF impacting on the magneto-
sphere. Figure 5 gives the positions of the Geotail, Cluster
and Double Star relatively to the magnetopause and to the
geomagnetic tail in the (X-Z)GSE plane.
[20] As illustrated in Figure 6, the solar wind pressure
measured by ACE had a maximum,12 nP around 13:20 UT
which was also detected inside the magnetosheath onboard
Geotail. The solar wind pressure decreases later, at the end of
the day. Note that the Geotail spacecraft entered inside the
magnetosphere for some minutes at 19:00 UT, when ACE
is measuring a sharp pressure decrease probably causing the
magnetosphere to expand. The IMF Bz became negative
around 12 UT and then stayed negative during the following
10 h. The solar wind high energy coupling with the magne-
tosphere is responsible for a series of substorms which
strongly enhanced the auroral electrojets as indicated by the
AE index reaching values higher than 1500 nT during that
day (Figure 6, bottom).
[21] Each large AE increase is related to changes of the tail
magnetic field: three main dipolarizations occur in the lobe,
each one corresponding to an increase of the Bz component
of the magnetic field associated with a decrease of Bx, the
main component of the magnetic field whose values are
particularly high, up to 70 nT, at the beginning of the period.
More detailed measurements performed onboard Cluster
and Double Star (TC-1) are given in Figure 7. Cluster data
are displayed in Figures 7a–7d, and Double Star data in
Figures 7e–7g. The Cluster ion spectrogram clearly shows
that the spacecraft is inside the lobe during the whole period
from 14:00 UT to 24:00 UT. The satellite distance to the
neutral sheet computed from the model of Fairfield [1980]
varies from 5.5 to 10 RE. A cold oxygen beam with energies
Figure 4. Series of dipolarizations measured in the tail lobe
on August 7, 2005 during an enhanced magnetic activity
period. From top to bottom: the AE index, the Cluster ion
energy-time spectrogram, the Bx and Bz components of
the lobe magnetic field.
Figure 5. Position of the Cluster, Double Star, and Geotail
spacecraft on August 31, 2005 at 18 h UT.
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higher than 100 eV is identified as oxygen using the CODIF
mass-spectrometer of the CIS instruments. At 18:30 UT and
afterwards, low energy protons are at times detected at
energies lower than 100 eV. The three main dipolarizations,
corresponding to a decrease of the magnetic field (∣Bx∣),
and increases in the Bz component, are easily recognizable.
As we will discuss later, each of them precedes an energetic
particle injection at geostationary orbit by several minutes
(see Figure 12).
[22] The Cluster oxygen beam allows the perpendicular ion
velocity and thus the associated electric field, vxB, to be
computed. The Ey component is displayed in Figure 7d. Each
dipolarization coincides with an increase of the ion perpen-
dicular velocity, which reaches values of the order of 35 km/s.
This corresponds to enhancements of the cross-tail electric
field Ey component, which reaches up to 2 mV/m. Note that
the maximum electric field does not correspond to the begin-
ning of the dipolarizations but to the time when Bz is mini-
mum, i.e., when the disruption is located under the spacecraft.
During each dipolarization, the magnetic field decreases by
about 20–30%, which indicates a similar decrease of the cross-
tail current. In between the dipolarizations there are several
spikes of the electric field not accompanied by global changes
of the magnetic field indicating that the tail is active during the
high AE period between 14:00 and 22:00 UT, as displayed in
Figure 6.
[23] Figure 7 also provides a global comparison of the
Double Star and Cluster ion and magnetic field measure-
ments from 14:00 to 22:00 UT. As stated above, Cluster stays
in the south lobe during the time interval, while Double Star
spendsmost of the time in the plasma sheet. Around 15:37 UT,
at the time of the first dipolarization, Double Star passes into
the lobe. This is also the case near the onset of the second
event at 18:00 UT, although there are also two encounters
with the lobe before the onset. During the last dipolarization,
both spacecraft were in the lobe and the magnetic measure-
ments made onboard Cluster and Double Star are almost free
of diamagnetic effect of the hot plasma. Globally, the gen-
eral changes of the magnetic field component are similar on
Cluster and Double Star, separated by about 8 RE and flying
in different magnetospheric regions. At smaller scales, the
magnetic field behaviors can be very different, as discussed
below. Note that, from 15:00 to 22:00 UT, there is a general
decrease of the main component of the magnetic field, Bx, at
both spacecraft. At smaller scales, and as a general trend, the
Bx components show increases before dipolarizations and
decrease during them, while the Bz component is increasing
during the events, with however a clear negative dip just
following the dipolarization onsets.
3.4. Multispacecraft Studies of Tailward
Propagating Structures
3.4.1. The 15:35 Event
[24] Bz begins to decrease between 15:30 and 15:55 UT,
as exemplified by Figure 8, which presents the main obser-
vations made onboard Cluster and Double Star together with
ground Pi-2: from top to bottom, the ion energy-time spec-
trogram measured onboard Double Star at X = 10 RE
(Cluster is located inside the south lobe), Pi-2 pulsations
measured at the midlatitude Moshiri station, located at 0.6 h
MLT (MLT = UT + 9.1 h), the TC-1 magnetic field mea-
sured and corrected from the plasma pressure (dot-dashed
line), its Bz components and the Bz component and B field
measured onboard Cluster at X = 18 RE. A Bz decreases
begins around 15:35 UT onboard both spacecraft where the
magnetic field Bz behave similarly. As for the B field
magnitude, there is a strong decrease at TC-1 just after the
substorm onset identified by Pi-2 pulsations onset, indicated
by the vertical dashed line at 15:37:30 UT. It must be
stressed that at substorm onset the B field at TC-1, which is
almost equal to the Bx component, first decrease by 10 nT
before strongly increasing due to the exit of the spacecraft
into the lobe. In order to remove the plasma contribution in
the energy range of the ion detector, the dot-dashed line
in the same panel gives the field computed taking into
account the plasma pressure effect: Bv
2 = 2m0P + B
2. Note
that the computed vacuum magnetic field shows the same
general trend as the measured one.
[25] As stated above, the Bz components of the B field
show similar qualitative changes onboard both spacecraft,
changes occurring first at TC-1 and later at Cluster. Iden-
tifying similar structures, the tailward propagation velocity
can thus be computed. The Bz maxima at 15:40:56 onboard
Figure 6. From top to bottom: the interplanetary magnetic
field measured onboard ACE in the solar wind and onboard
Geotail in the magnetosheath, the dynamic pressure of the
solar wind (ACE) and of the magnetosheath plasma (Geotail).
The ACE data have been shifted by 4000 s to fit the Geotail
data. The Bx and Bz components of the magnetic field mea-
sured onboard Cluster-3 and the AE index. The vertical
dashed lines correspond to dipolarizations measured onboard
Cluster-3. Note the very high value of the magnetic field at
Cluster orbit, located near midnight at 18 RE from the Earth
in the south lobe.
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TC-1 and the same structure measured at 15:42:06 UT
onboard Cluster, some 8 RE farther in the tail, indicate a tail-
ward propagation velocity of600 km/s. Later, the end of the
negative dip occurs at 15:49:06 at TC-1 and at 15:52:05 UT at
Cluster, giving a propagation velocity of about 300 km/s. This
result is in good agreement with a cross-tail current disruption
occurring first earthward of X = 11 RE and propagating tail-
ward with a velocity varying between 600 km/s and 300 km/s.
[26] Another characteristic feature of the B field changes
displayed in Figure 8 is the small increase of the B field at
the Cluster orbit during about 2 min, soon after the substorm
onset, between 15:38 and 15:40 UT. Jacquey [2000] has
proposed that this kind of change is probably due to the
passage under the spacecraft of a tailward propagating cur-
rent filament upstream of the current disruption region. The
four Cluster spacecraft can be used to compute an approxi-
mate propagation velocity of the filament, in order to con-
firm this hypothesis. Figure 9 presents the changes of the
magnetic field recorded onboard the 4 Cluster spacecraft and
their fit by polynomials. The spacecraft are naturally divided
into two groups depending on their distance to the Earth
along the x axis. Satellites 3 (black) and 4 (red) are very
close to each other, at X = 17.95 RE. Satellites 1 (blue) and
2 (green) are located at X =18.18 and18.47 RE. The first
spacecraft where the B field reaches a maximum are the 3rd
and the 4th. Then the maximum is measured at spacecraft 2
and finally at spacecraft 1. The slope of the B changes as a
function of time is given in Figure 9 (bottom). dB/dt become
zero with a mean time delay of 5.2 s between spacecraft 3
and spacecraft 2 for an inter-satellite distance of 3366 km,
corresponding to a velocity of 647 km/s. This tailward
velocity is in good agreement with the velocity deduced
from the propagation of the Bz disturbance, after 15:40 UT,
from TC-1 to Cluster. The scenario implied by the obser-
vations is thus that a current disruption front is propagating
from a close distance to the earth, i.e., smaller than about
10 RE, tailward along the tail up to the Cluster orbit and
beyond. The disruption front is including a small-scale fila-
ment of enhanced current, which can be similar to a TCR.
3.4.2. The 18:00 Event
[27] Around 18:00 UT, Cluster recorded another dipolar-
ization (Figures 6 and 7). At this time, Double Star went into
the lobe where it encountered oxygen ions flowing antipar-
allel to the magnetic field, which corresponds to a substorm
related plasma sheet thinning [e.g., Sauvaud et al., 1984].
Once again, there is first an increase of the Bx component of
the magnetic field associated with a Bz negative dip, as dis-
played in Figure 7. The Bx increase is more pronounced in
Figure 7. (a–d) The energy time spectrogram of ions measured onboard Cluster-3, the Cluster magnetic
field ∣Bx∣ and Bz components, the electric field computed from the oxygen beam perpendicular group
velocity. The satellite computed distance to the neutral sheet varies from 5.5 to 10 RE. (e–g) Double Star
ion energy-time spectrogram, Bx and Bz components of the magnetic field. Vertical lines indicate the
three dipolarizations. Double Star is located inside the plasma sheet at 10–12 RE in the midnight sector.
Cluster is located farther in the tail, at about 18 RE in the midnight sector also. For each spacecraft, R is
the distance to the Earth and MLTS is the magnetic local time.
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that case than for the 15:37 event. The ‘disruption’ scenario is
again able to provide a general frame for the observations,
with the addition of an enhanced current filament propagat-
ing tailward in front of the region of disrupted current. Thus a
physical model of the dynamics of the tail must be able to
explain this signature, which appears to be frequently mea-
sured even if there are cases when this increase of Bx is
absent, as in the 21:05 UT case presented below. Note that
because Double Star went several times inside the lobe dur-
ing the growth phase period just preceding the onset, it is
difficult for this event to perform an exact timing in order to
determine a probable location of the substorm onset in the
tail. Only the Bx-Bz changes can be used to infer that the
onset took place earthward of the Cluster fleet.
3.4.3. The 21:05 UT Event
[28] The last dipolarization onset occurred at 21:05 UT on
August 31, 2005, at the Cluster location. Figure 10 presents
the observations of Bx and Bz made onboard Cluster and
Double Star together with the magnetosheath pressure and
the IL index deduced from the IMAGE magnetometer chain.
Note that the IMAGE electrojet indicators are simple esti-
mates of the total azimuthal ionospheric currents crossing
the magnetometer network. Their definition is locally similar
to that of the standard AL, AU and AE indices. IL is the local
AL equivalent.
[29] The first sign of a current disruption is seen at the
Double Star orbit at about 21:01:50 UT as the beginning of a
slight decrease of the Bx component of the magnetic field
(almost equal to the total magnetic field). Two minutes later
Cluster registered a similar slight decrease of the Bx compo-
nent. The tailward velocity computed from the delay is equal
to about 425 km/s. Note that the IL index, which is a local
measurement of the AL index by the IMAGE magnetometer
chain, begins to decrease almost within two minutes of the
time of the Cluster onset. A solar wind pressure decrease
at about 20:52 UT preceded the onset. As expected from a
traveling dipolarization, the Cluster Bz component shows a
minimum several minutes later, at about 21:14 UT. This is
interpreted as the time when the dipolarization front is under
Cluster, i.e., at about the same X value. The behavior of the
Bz component measured onboard Double Star is quite dif-
ferent. It reached a minimum only 2 min after the Bx onset
and quickly begins to increase. These changes are almost those
expected for a disruption taking place very close, slightly
earthward, from the spacecraft (Figure 1). Interpreting the
minimum Bz value at Double Star as indicating that the dis-
ruption is under the spacecraft and computing the time delay
with the similar observation onboard Cluster gives a tailward
propagation velocity of about 106 km/s, significantly different
Figure 8. Energy-time spectrogram of ions onboard Double
Star between 15:30 and 15:55 UT (Cluster is located inside
the south lobe), Pi-2 pulsations measured at the midlatitude
station MOSHIRI, magnetic field measured onboard TC-1
at 10 RE and the corresponding lobe B field computed after
removal of the plasma pressure effect (dot-dashed), Bz compo-
nents at TC-1 and Cluster-3, and ∣Bx∣ component of the mag-
netic field onboard Cluster, at about 18 RE from the Earth.
Figure 9. (top) The variation of the B field measured
onboard the four Cluster spacecraft on August 31, 2005 dur-
ing 80 s, starting at 15:38:00 UT. Satellites 3 and 4 are indi-
cated respectively by red and black colors; satellites 1 and 2
by blue and green. Magnetic data corresponds to the squares.
Curves are the results of fits by polynomials. (bottom) The
corresponding slopes computed from the fit. The two groups
of spacecraft are separated by 3366 km along the x axis. The
slopes passes at zero with a maximum time delay of 5.2 s,
leading to a tailward propagation velocity of 660 km/s.
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from the velocity computed from Bx changes near onset. On
the other hand, the shape of the Bz decrease at the Cluster
orbit can also be used to obtain an estimation of the velocity
of the disruption. The Z component of the magnetic field
produced by a disrupting current sheet whose earthward
edge, located initially at X0, is propagating tailward with a
velocity V, is given by:
DB ¼ ðm#0=4pÞln½ððX#0 X#sat þ VtÞ"2þ Z#sat"2Þ
=ððX#sat þ L#0 X#0Þ"2þ Z#sat"2Þ ð1Þ
where L0 is the current sheet thickness and Zsat the satellite
position above the current sheet. A fit of the data with this
simple model of tailward propagating current disruption is
given in Figure 11. There, the computed best fit velocity is
92 km/s, in good agreement with our former estimation
deduced from the Bz components of the magnetic fields at
Double Star and Cluster. Note however that the velocity
deduced from the fit depends on the position of the satellite
above the current sheet. Here we have chosen 9.8 Earth
Radii, as deduced from the model of simple warped neutral
sheet defined by Fairfield [1980]. The fact that the onset of
the dipolarization deduced from the changes in the Bx
component gives a high propagation velocity probably
indicates that the tailward velocity is not constant, being the
fastest at the beginning of the event and much slower later.
[30] Thus, for two of the three dipolarizations recorded on
August 31, 2005, the use of Cluster and Double Star (TC-1)
allowed to estimate the velocities of the disruption front. The
motion is always directed tailward for these disruptions
occurring close, but earthward of Double Star. The range of
the computed velocities is large, from 92 to 647 km/s. For
every studied event, the larger velocities are obtained at the
beginning of the event.
3.5. Timing Analysis of Earthward
Propagating Structures
[31] During the August 31 events, LANL geosynchronous
satellites detected injections of energetic particles related to
Figure 10. From top to bottom: the solar wind dynamic
pressure, the local index IL deduced from the IMAGE mag-
netometer network, located around the local magnetic mid-
night at 22:00 UT, the ∣Bx∣ magnetic field component at
Cluster (black) and Bx at Double Star (red), the Bz compo-
nents of the magnetic field at both spacecraft.
Figure 11. Variation of the Bz component of the magnetic field registered onboard Cluster 3 and the cor-
responding fit by a current sheet disrupting with a tailward velocity of 92 km/s (see text).
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the three main dipolarizations described above. We used the
data from five LANL spacecraft in order to best determine
the onsets of particle injections relative to the disruption
onset. An examination of the data of these five satellites
shows that several of them detected dispersion-less injec-
tions. Figure 12 gives the changes of the Cluster magnetic
field and of its Bz components together with those of elec-
tron fluxes detected on LANL 97A and 02A between 14:00
and 24:00 UT. The electron energies range from 50 keV to
225 keV. LANL 97A and 02A are respectively located at
local magnetic midnight at 14:10 and 19:17 UT. From the
comparison of the dipolarization onsets at Cluster/Double
Star and energetic particle injection at 6.6 RE, we deduce
that injections at geostationary orbit followed dipolarizations
at Cluster with a delay from 5.90 to more than 8 min. Note
that the injections at geostationary orbit occur at about a time
when Bz reaches a minimum onboard Cluster (18 RE). These
minima signal the time the disruption is under Cluster, i.e., at
about the same X value. We deduce from this observation
that the tailward propagation delay from the disruption initial
location to Cluster is comparable, for these cases, to the
earthward propagation delay of the injection front the initial
disruption location to the geostationary orbit.
[32] Taking the initial dipolarization at 10–11 RE, which is
suggested from the study of the 15:37 and 21:05 UT Cluster/
Double Star events, gives an earthward propagation velocity
of the dipolarization front of the order of 60 and 40 km/s,
depending on the events. This is in quite good agreement
with previous studies indicating inward velocities in the
range 20–160 km/s from dual measurements performed
onboard ISEE and GEOS-2 [Jacquey et al., 1993]. This
delay also indicates that the initial tail perturbation, first
occurring around 10 RE, propagates both inward as particle
injection and tailward as current disruption.
4. Comparison Between Observations and 2D
Particle in Cell Simulation of Reconnection
[33] This study, as well as previous ones have attributed
the observed plasma and magnetic field changes at X = 6.6
to 18 RE, to a current disruption propagating tailward [e.g.,
Jacquey et al., 1991; Ohtani et al., 1992; Sauvaud et al.,
1996a, 1996b]. The disruption of the current injects parti-
cles Earthward under the effect of the induced electric field or
equivalently to the pile-up of the magnetic field toward the
Earth as a consequence of magnetic reconnection. However,
the physical mechanism of the disruption was still unclear.
[34] It must be stressed that magnetic reconnection trans-
forms magnetic field energy into particle kinetic and thermal
energy, thus it could lead to the observed decrease of the
lobe magnetic field. Recently, both MHD [Murphy and
Sovinec, 2008; Murphy, 2010] and particle-in-cell (PIC)
[Oka et al., 2008] simulations were performed to investigate
the consequences of the formation of a neutral line. They
blocked one side of the outflows by an obstruction that
mimics the dipolar part of the tail, while leaving a suffi-
ciently large room for the outflow on the opposite direction.
As a result, reconnected magnetic fields are piled-up against
the obstruction. By the time the pile-up region reaches the
diffusion region, the X-line starts to move away from the
obstruction (‘X-line retreat’). It was further reported that
such retreat motion is associated with a modulation of the
diffusion region structure [Oka et al., 2008; Murphy et al.,
2010].
Figure 12. Timing of the variations of Bz and B at Cluster and of injections of energetic electrons
(50–225 keV) at geostationary orbit measured onboard LANL 02A (Midnight MLT at 19:17 UT)
and 97A (Midnight MLT at 14:10 UT).
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[35] Here, we compare the above mentioned particle sim-
ulation results with our observations as shown in Figures 13
and 14. We emphasize that this simulation is not intended to
reproduce the details of the observations, but is aimed to
look for a possible mechanism of the observed current dis-
ruption. As such, Figures 13 and 14 simply explore some
key features at an off-axis edge of the tailward outflow
(Point B) as well as at a location closer to the pile-up region
(Point A).
[36] Figure 13 illustrates the current (Jy) for various times
after the neutral line formation following the full particle
model of Oka et al. [2008]. Figure 13f shows the current
integrated over the Z-direction, i.e.,
R
Jy dz as function of
X for different times. The current J is normalized by J0 =
eNVA. The value of the electric current is color-coded; white
thin lines indicate the field lines. Lengths and times are
normalized by the ion inertial length di, and the inverse ion
cyclotron frequency Wci
1, respectively. The simulation set-
up is exactly the same as Run 2 of Oka et al. [2008], except
that the ion-to-electron mass ratio is slightly higher (25 →
30) and that the domain size is larger in the direction per-
pendicular to the current sheet (76.8 di → 102.4 di). For
convenience, we changed the axis labels so that the positive
X direction is toward the wall at X = 0 (indicated by the
thick green line) and the Z axis is parallel to the wall.
[37] It is clear that the retreat motion of the X-line is
accompanied by a strong current reduction, as well as the
formation of a plasmoid ‘tailward’ of the neutral line and of
a magnetic pile-up region, with high current, ‘earthward’ of
the X-line. As displayed in Figure 13f, there is a clear
decrease of the cross-tail current down to about 60% of its
initial value at X/di  20–40 (the initial half thickness of
the current sheet is 1.5 times the ion inertia length). Close to
Figure 13. (a–e) The current (Jy) for various times after
the neutral line formation following the full particle model
of Oka et al. [2008]. (f) The current integrated over the
Z-direction, i.e., as function of X for different times. The cur-
rent J is normalized by J0 = NVA. Points A and B indicate
virtual spacecraft (see Figure 14).
Figure 14. Qualitative comparison of the measured and
simulated changes of the X and Z components of the mag-
netic field. The measured bx and bz are normalized to the
maximum magnetic field value in the lobe. The computed
bx is normalized to the asymptotic value of the magnetic
field in the lobe. Furthermore the measured bz is shifted in
order to be almost zero at the beginning of the period, to take
into account the dipolar component. (a) The 21:30 event on
August 31, 2005 and the computed changes at point A in
Figure 13. (b) The 15:50 UT event on August 31, 2005
and the computed changes at point B in Figure 13. Note that
the phase of bz relatively to bx is the same for the measured
and computed magnetic field components.
SAUVAUD ET AL.: MID-TAIL CHANGES DURING SUBSTORMS A01221A01221
11 of 14
the obstruction, a strong current increase moving ‘earth-
ward’ can be seen, with two branches along the innermost
displayed field line. Corresponding to the inner edge of the
ejected plasmoid there is another current enhancement
propagating ‘tailward’.
[38] For qualitative comparisons, Figures 14a and 14b
present the changes as function of time of the computed
and observed magnetic field components, bx and bz. Here,
the measured Bx and Bz are normalized to the maximum
magnetic field value in the lobe and the computed bx is
normalized to the asymptotic value of the model magnetic
field in the lobe. Furthermore the measured bz is shifted in
order to be almost zero at the beginning of the period, to take
into account the dipolar component. There is a good quali-
tative agreement between the phase of the decreasing bx and
the bipolar variations of bz.
[39] However, the degrees of bx decrease and the bipolar
variation of bz differ between the simulation and observa-
tions. The bx decreases as much as 50% in the simulation
(Figure 14a, right) whereas it decreases 25% in the obser-
vation (Figure 14a, left). The bz drops as much as 30% of the
lobe magnitude in the simulation (Figure 14b, right) whereas
it drops only 6% of the lobe magnitude in the observation
(Figure 14b, left). The time scale is also different. If we
assume B = 60 nT, the time durations of the simulation
(Figures 14a and 14b, right) correspond to 27 s which is only
1/44 to 1/88 of the duration of the observation (≈1200 s and
≈2400 s; Figures 14a and 14b, left).
[40] Such large differences may be attributed to the lim-
itations and assumptions of the model employed in the
simulation. Because of the limited computational resources,
we placed virtual satellites at positions relatively close the
current sheet and recorded the variations immediately after
reconnection onset. Note that reconnection develops in a
self-similar manner (in the MHD sense). Had we used much
larger simulation domain, we suspect that the quantitative
aspects of the observations could have been better repro-
duced. In fact, we placed the virtual spacecraft at only 5 di
away from the current sheet, where di is the ion inertia length
derived from the initial density at the current sheet center,
N0. The actual positions of the Cluster spacecraft, on the
other hand, were estimated to be 10 RE (or 90 di) and
7 RE (or 60 di) away from the current sheet during the
observations shown in Figures 14a and 14b, respectively,
where we assumed di  720 km with N0  0.1 cm3.
[41] Another possible reason for the discrepancy between
the simulation and the observations is that the simulation
lacks the intrinsic, dipole magnetic field. Note that we used a
thin, Harris-type current sheet as the initial configuration of
the simulation. More realistic simulations using tail-like
equilibrium as the initial configuration are left for future
work. Furthermore, a larger scale 3D effect may be impor-
tant. In the Cluster observations we consider that the mag-
netopause current system is responsible for a large fraction
of the tail current and such global effect has not been taken
into account in the particle simulation model.
[42] Nevertheless, the similarity between the simulation
results displayed in Figures 14a and 14b and the data dis-
played in Figures 1, 2, 7, 8, and 10 is striking. Apart from
qualitative agreement of the Bx and Bz profiles, we also
found a quantitative agreement for the X-line retreat speeds.
In the simulation, the X-line retreats at a velocity of about
0.1 Va, where the Alfvén velocity, Va, is constructed with
the current sheet density N0 and the lobe magnetic field B0
[see also Oka et al., 2008]. For a lobe magnetic field of
60 nT and a typical current sheet density of 0.1–1.0 cm3,
we obtain a retreat speed of the order of 100–400 km/s,
comparable to the measured ones.
[43] It might be interesting to compare the results pre-
sented here with other observations. Imada et al. [2007]
studied a Cluster event at X  16 RE and obtained a
retreat speed of 100 km/s. Surprisingly, Russell and
McPherron [1973] have already suggested a similar value,
1 RE/min, decades ago. Finally, it must be stressed that
Kuznetsova et al. [2007], using global MHD simulations,
which incorporated kinetic effect, were able to show that
neutral lines retreat tailward at a velocity of about 100 km/s.
[44] Based on the above comparison with the simulations,
we suggest that the tailward retreat motion of a reconnection
X-line can explain the current disruption seen in our obser-
vations. The manifestation of the retreating neutral line is
thus a general decrease in the magnitude of the magnetic field
and a dip in the Bz component of the field, at the position of a
satellite inside the lobe, just above/below the current sheet.
Farther in the tail, the formation of an enhanced current
region just on the tailward side of the X-line is at the origin of
the transient increase of Bx accompanying the Bz dip (point
B, Figure 14b). There still remain quantitative discrepancies
between the observations and simulation, and so more real-
istic simulations need to be performed to test the proposed
scenario.
5. Discussion and Conclusion
[45] The data analysis presented here emphasizes several
important points related to substorms in the plasma sheet at
10–18 RE and at geostationary orbit.
[46] 1. Dipolarization is a common feature of the tail, at
10–18 RE from the Earth in the nightside plasma sheet
and lobe.
[47] 2. These events are related to substorm onsets
and continue as a dipolarization front propagating tailward
from the 10–12 RE region at velocities of the order of 100–
600 km/s.
[48] 3. Dipolarizations are associated with spiky electric
fields measured in the lobe, whose magnitude is in agree-
ment with a current disruption cause.
[49] 4. Dipolarizations and particle injections at 6.6 Re are
related to dipolarizations measured at radial distances around
18 RE, with a time delay indicating an earthward propaga-
tion velocity of the injections of the order of 40–60 km/s.
[50] The initial location of the disruption computed
from simple current sheet models or from dual spacecraft
measurements assuming a constant velocity, is close to
X = 10/11 RE.
[51] For the first time, the electric field associated with
such lobe reconfiguration have been deduced from the drift
of oxygen ions, almost field aligned with the magnetic field
and coming from the ionosphere during disturbed magnetic
periods. The electric field values are compatible with those
expected from the partial disruption of the tail current sheet.
Furthermore lobe dipolarizations are associated with energetic
particle injections at geostationary orbit. The lobe events
precede the geostationary injections by several minutes. The
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dipolarization does not begin at the orbit of Cluster, for the
cases presented here, but closer to the Earth, near the Double
Star orbit (X = 10 to 11 RE). The overall development of
substorm activity is thus in agreement with a near-Earth
initiation model of substorms.
[52] The overall changes of the lobe magnetic field have
been compared with those expected from an original full
particle simulation of reconnection events leading to the
tailward retreat of a neutral line [Oka et al., 2008]. Thus, the
spacecraft observations made in the lobe and the simulations
suggest that the reconnection line in the plasma sheet started
to move tailward at the moment when the pile-up region at
the near-edge of the plasma sheet has grown and reached the
diffusion region. The lobe magnetic field changes appear to
be the signature of a tailward retreating neutral line, with its
associated current disruption/reduction, at the root of the
transformation of magnetic energy into thermal and kinetic
energy of particles. More detailed studies are ongoing to
compare extensively the simulations and the data for differ-
ent satellite locations, earthward and tailward of the recon-
nection initial site. A major point however remains unclear:
what is the plasma sheet physical process leading to the
substorm onset and causing the reconnection to commence?
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Far tail (255 RE) fast response to very weak magnetic activity
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[1] We present an original study of the dynamical changes measured in the far tail
at XGSM ≈ −255 RE, onboard STEREO‐B, related to very weak substorm activity
(AE < 100 nT). Three weak auroral electrojet perturbations are well correlated with
motions of the far tail in which the spacecraft passes from the lobe to the boundary layer or
to the magnetosheath. These boundary motions can hardly be related to a plasmoid as a
widening of the tail is expected from such a high‐pressure structure. Furthermore, for
one of the AE enhancements, ground measurement of auroral luminosity and ground
magnetic field provided a precise timing of the substorm onset, thus allowing estimation of
the propagation speed of the tail disturbance, supposing it is initiated at ∼20 RE in the
midtail. The computed velocity, 1800 km/s, much greater than the typical plasmoid
propagation speed, implies that the tail disturbance is due to a large‐scale wave propagating
inside the lobe, initiated inside the inner plasma sheet at substorm onset and linked to
current disruption and/or magnetic reconnection.
Citation: Sauvaud, J.‐A., A. Opitz, L. Palin, B. Lavraud, C. Jacquey, L. Kistler, H. U. Frey, J. Luhmann, D. Larson, and C. T.
Russell (2011), Far tail (255 RE) fast response to very weak magnetic activity, J. Geophys. Res., 116, A03215,
doi:10.1029/2010JA016077.
1. Introduction
[2] Assessing the large‐scale dynamics of the magneto-
spheric system during substorms has motivated a number of
studies in the recent years and is one of the main areas of
magnetospheric research. Substorms are known to produce
systematic and repeatable signatures in the magnetic field
and plasma in various radial distances in the magnetotail.
[3] A repeatable signature in the midtail plasma sheet
(∼20–30 RE) for substorms is tailward plasma flow with a
southward magnetic field structure. McPherron et al. [1973]
and Russell and McPherron [1973] applied the magnetic
reconnection theory to magnetic substorm phenomena and
proposed the “near‐Earth neutral line” (NENL) model,
which is one of the most successful candidates to explain the
release and transport of stored energy in the magnetotail
[Hones, 1979; Baker et al., 1996]. It has been proposed that
magnetic reconnection takes place in the expansion phase at
radial distances of 20–30 RE. Plasmoids are created there
and travel tailward at high speeds. They constitute a domi-
nant substorm signature beyond 100 RE as shown by sat-
ellite measurements made from about 100 to 210 RE [Nagai
et al., 1994].
[4] The partial disruption of the cross‐tail current is
detected inside the lobe, near the time of substorm onset, as
a decrease of the total magnetic field which continues during
the substorm expansion phase. The magnetic field in the
lobe recovers during the substorm recovery phase. While the
measured magnetic field integrates the effect of all the dis-
rupted parts of the tail current, a propagation effect can still
be seen from dual‐spacecraft lobe measurements [Jacquey
et al., 1993]. The disruption of the current itself propagates
tailward in the midtail with velocities of the order of 200–
300 km/s [Jacquey et al., 1991; Ohtani et al., 1992].
[5] Direct comparisons of IMP‐8 midtail measurements of
the cross tail current disruption and of distant effects
induced by the passage of a plasmoid in the far tail onboard
ISEE‐3 have also been reported [Sauvaud et al., 1996].
Observations of plasmoids are in fact highly correlated with
substorm onsets in view of magnetic field data observed at
ground stations and energetic particle data from geosynchro-
nous satellites [Moldwin and Hughes, 1993; Nagai et al.,
1994]. In the tail lobe, a traveling compression region
(TCR) is often observed and is interpreted to be a remote
manifestation of a plasmoid passage [Mezawa, 1975; Slavin
et al., 1993; Slavin et al., 2005].
[6] For one of the AE enhancement presented here,
ground measurement of auroral luminosity has provided a
precise timing of the substorm onset and has allowed to
obtain an estimation of the propagation speed of the tail
disturbance, supposing it begins at ∼20 RE in the midtail.
The computed velocity between the midtail and the location
of STEREO‐B spacecraft in the far tail at XGSM = −255 RE,
1800 km/s, greatly exceeds the typical plasmoid propagation
1IRAP‐University of Toulouse, CNRS, Toulouse, France.
2EOS, University of New Hampshire, Durham, New Hampshire, USA.
3Space Sciences Laboratory, University of California, Berkeley,
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4Institute of Geophysics and Planetary Physics, University of
California, Los Angeles, California, USA.
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velocity. This large propagation speed implies that the tail
disturbance is due to a large‐scale Alfvén wave propagating
inside the lobe which tends to reduce the magnetic pressure.
Its effect can be measured because on 21 February 2007,
STEREO‐B is very close to the tail boundary of the far tail.
This first measurement of the effect of such a large‐scale
wave sheds light on the response of the far tail to substorms
and will have important implications on the tail dynamics
modeling during magnetospheric disturbances.
2. Observations
[7] When the two STEREO spacecraft were launched on
25 October 2006, they were first placed in a highly eccentric
orbit around Earth [Kaiser et al., 2008]. For the first few
weeks, the two spacecraft stayed fairly close to each other as
they lined up for their close encounter with the Moon one
month into the mission. As they flew by, the Moon’s gravity
flung the two spacecraft away from Earth. The “Ahead”
spacecraft is flung completely away from Earth, and becomes
a satellite of the Sun, while the “Behind” spacecraft curves
back to fly past the Moon a second time six weeks later, on
21 January 2007, and was flung in the opposite direction.
The orbits of the two STEREO spacecraft are both more
eccentric than Earth’s, with the “Ahead” spacecraft orbiting
slightly inside Earth’s orbit, and the “Behind” spacecraft
orbiting slightly outside. Because of these slight differences
in the average distance from the Sun, the two spacecraft
slowly drift away from Earth in opposite directions. After
the last Moon flyby of STEREO‐B, the spacecraft was
skimming along the tail of the magnetosphere at distances
ranging from 200 to 350 RE allowing the dynamics of the
distant tail to be studied.
[8] Figure 1 provides an overview of the auroral activity,
and of the solar wind variations for the period between
13 February and 22 February 2007 together with plasma
measurements performed onboard the two STEREO space-
craft. From top to bottom, Figure 1 displays the variation of
the AE index, of the Bz component of the Interplanetary
Magnetic Field (IMF) and of the solar wind velocity. These
two last parameters have been extracted from the OMNI
Combined, Definitive, 1 AU 1 min IMF and Plasma data
(http://omniweb.gsfc.nasa.gov). The two last panels show
the energy spectrograms of protons measured in the solar
wind onboard STEREO‐A and similar measurements per-
formed onboard STEREO‐B on its travel away from the
Moon [Galvin et al., 2008]. Figure 1 clearly shows the
decreasing speed of the solar wind after the encounter of a
fast stream. The magnetic activity on Earth also generally
decreases from the beginning to the end of the period and the
largest activity periods correspond to high solar wind velocities
Figure 1. From top to bottom, the variation of the AE index, of the Bz component of the Interplanetary
Magnetic Field (IMF) and of the solar wind velocity. These parameters have been extracted from the
OMNI Combined, Definitive, 1 AU 1 min IMF and Plasma data. The fourth and fifth panels show the
energy spectrograms of protons measured in solar wind onboard STEREO‐A and similar measurements
performed onboard STEREO‐B on its travel away from the Moon. In order to compare ion data from
STEREO‐A (directed flux) and STEREO‐B (directed to nearly isotropic flux), counts summed over all
deflection angles are used. These measurements are performed once per minute during 409 ms.
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and negative (southward), fluctuating, Bz, as expected [e.g.,
Russell and McPherron, 1973, 1974; Akasofu, 1981].
[9] The comparison of STEREO‐A and ‐B measurements
clearly indicates that while the two spacecraft grossly
measure the same time profiles of the ion energy, STEREO‐B
observed times when there is a disappearance of the solar
wind plasma. This spacecraft went many times from the
magnetosheath, where the plasma is hotter than in the solar
wind, into the lobe region of the distant tail, filled with
tenuous plasma. In fact the encounter of the distant magne-
tosheath‐boundary layer/lobe interface begins on 14 Febru-
ary around 1500 UT while STEREO B was at 213 RE away
from the Earth and lasts until 2 March 2007 when spacecraft
B definitively exits into the solar wind at 350 RE from Earth.
[10] We will focus on the tail dynamics recorded on
21 February 2007 between 0100 and 2400 UT, which
coincides with a weak magnetic activity period, the Auroral
Electrojet, AE, index being smaller than 100 nT (Figure 1).
Figure 2 presents the STEREO data recorded on that day,
the spacecraft being located at XGSM = −255 RE. The upper
panel gives the STEREO‐B electron energy spectrogram
between 45 and 2400 eV. The second from the top presents
the STEREO‐B electron pitch angle distribution at 150 eV.
These electron measurements were obtained by the Solar
Wind Electron Analyzer (SWEA) [Sauvaud et al., 2008]
which is included in the IMPACT suite of instruments for in
situ measurements [Luhmann et al., 2008]. The third panel
provides the parallel and perpendicular temperatures of the
electrons for E > 45 eV. The fourth panel from the top gives
the STEREO‐B proton energy spectrogram at energies
between 0.2 and 4 keV [see Galvin et al., 2008]. The fifth
panel provides the velocity of protons when it can be com-
puted with a good accuracy from the solar wind entrance of
the PLASTIC analyzer. The two bottom panels display the
GSM Bx and By components of the magnetic field mea-
sured onboard STEREO‐B (black) and STEREO‐A (red)
Figure 2. The first to fifth panels are from STEREO‐B. The first panel gives the SWEA electrons
energy spectrogram between 45 and 2400 eV, the second panel presents the electron pitch angle distri-
bution at 150 eV, and the third panel provides the parallel and perpendicular temperatures of the electrons.
The fourth panel gives the proton energy spectrogram for energies between 0.2 and 4 keV. The identifi-
cation of the various regions encountered by STEREO‐A are given by coded horizontal lines associated
with boundary layer (BL), magnetosheath (SHEATH), plasma sheet (PS) and lobe (L). For each electron
spectrogram, the colors are coding energy fluxes expressed in keV/(cm2 s sr keV). For the proton spec-
trogram, colors are coding counts (/JE). The fifth panel provides the proton speed when it can be com-
puted with a good accuracy from the solar wind entrance of the PLASTIC analyzer. The sixth and seventh
panels display the Bx and By components of the magnetic field measured onboard STEREO‐B (black)
and STEREO‐A (red). The STEREO‐A data have been shifted to account for the delay deduced from the
solar wind velocity and from the distance between the two spacecraft.
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[Acuña et al., 2008]. The STEREO‐A data have been
shifted to account for the delay deduced from the solar wind
velocity and from the distance between the two spacecraft.
The spacecraft are separated by ∼740 RE (4.7 × 106 km)
along the Sun‐Earth direction; STEREO‐A being located at
{XGSM = 481 RE, YGSM = −301 RE, ZGSM = −153 RE} and
STEREO‐B at {XGSM = −255 RE, YGSM = 39 RE, ZGSM =
30 RE}. Note that STEREO‐B is at positive and relatively
small YGSM and ZGSM values, with YGSM > ZGSM, (both
lower than 44 RE throughout 21 February 2007), that is
‘close’ to the expected position of the far‐tail dusk magne-
topause, extrapolated from its position closer to the Earth.
On the side of the tail different regions: magnetosheath,
boundary layer, plasma sheet and lobe, are expected to be
close to each other [Christon et al., 1998; Eastman et al.,
1998]. The comparison of the Bx components of the mag-
netic field onboard the two spacecraft indicates clearly two
main regimes alternatively encountered: periods when the
two Bx components are very similar, despite the spacecraft
separation, e.g., between 0300 and 0500 UT or between
1710 and 2400 UT. During these periods, STEREO‐A is
inside the solar wind, while STEREO‐B is inside the far tail
magnetosheath as shown also by high electron fluxes at
energies lower than 500 eV, with parallel and perpendicular
electron temperatures of the order of 40–50 eV, higher than
those of the solar wind. Similarly, the proton energy spec-
trogram and the deduced flow velocity around 300 km/s,
slightly lower than the solar wind velocity displayed in
Figure 1, confirm that the spacecraft is inside the distant
magnetosheath. Inside these regions, the electron fluxes are
mostly collimated along the magnetic field.
[11] On the contrary, there are periods when the Bx
component of the magnetic field measured on STEREO‐B
is very different from that of STEREO‐A., e.g., between
0100 and 0300 UT, 0540 and 0840 UT, 1100 and 1400 UT,
and finally between 1510 and 1710 UT. During these per-
iods, reduced fluxes of electrons are measured, and they
have nearly isotropic pitch angle distributions. Moreover,
the proton fluxes there are much lower than inside the
magnetosheath at low energies. In the fourth panel of
Figure 2, we indicate the proposed identification of the
various regions encountered by STEREO‐B by coded hor-
izontal lines associated with for boundary layer (BL),
magnetosheath (Sheath), plasma sheet (PS), and lobe (L).
Between 0100 UT and 0300 UT, the magnetic field is
enhanced, like inside the lobes but electron energy spectra
are still “magnetosheath‐like.” We identify this region as the
boundary layer. The other periods with enhanced Bx and
very weak electron fluxes (0540 to 0840 UT and 1100 to
1420 UT) are identified as the lobe. A different region is
briefly encountered between 0530 and 0610 UT character-
ized by electrons at energies higher than 700 keV and
protons up to 4 keV. The electron temperature can exceed
100 eV. This region, identified as the distant plasma sheet,
is also characterized by energetic oxygen [Kistler et al.,
2010]. To summarize, the satellite passes from the mag-
netosheath to the boundary layer/lobe of the distant tail
many times during that day and makes a brief encounter
with the plasma sheet.
[12] These crossings of the tail boundary by STEREO‐B
are very frequent during an extended period starting from
14 February 2007 as the tail is moving around a lot. The
multiple crossings of the magnetopause presented in
Figure 2 occur during a period when the magnetic activity is
extremely low (Figure 1). This is clearly exemplified in
Figure 3 which displays from 0100 to 1900 UT the varia-
tions of the AE index, the Bx component of the magnetic
field recorded at XGSM ∼255 RE onboard STEREO‐B and
the electron density measured by the Solar Wind Electron
Analyzer (SWEA). The three vertical dashed lines indicate
the onset of AE enhancements. It must be stressed that the
overall values of the AE index are very small, lower than
100 nT. Despite this low activity, there is a striking general
correlation between the auroral activity and the dynamics of
the far tail. The three main AE enhancement episodes are
related to the exit of STEREO‐B into the magnetosheath
while during quiet intervals, the satellite returns into the lobe
of the distant tail. However, after 1700 UT, the satellite
again exits into the magnetosheath while the magnetic
activity stays very low, which could be an indication that the
spacecraft is very close to the magnetopause during the
whole period.
[13] The weak AE enhancements can tentatively be
associated with weak substorms. An examination of the
nightside auroral magnetograms indeed shows weak and
localized magnetic bays. However, no plasma injection is
recorded at geostationary orbit, which is quite common for
such low auroral disturbances. For the AE enhancement
beginning around 0830 UT, direct evidence for the occur-
rence of a substorm is provided by THEMIS/GBO all‐sky
camera data in “white light” and magnetic field variations
recorded at the INUVIK station located in the northwest part
of Canada at a corrected magnetic latitude of 71.2°. A
keogram illustrating the variation of the auroral lumi-
nosity in the form of a latitude‐time spectrogram is given in
Figure 4, while the H components and Z components of the
INUVIK magnetic field are given in Figure 5. A narrow
band of auroral luminosity is drifting equatorward from
0800 to 0828 UT. The rotation of the station under the oval
within 28 min cannot explain the magnitude of the equa-
torward motion of the oval seen there. This is the equator-
ward motion of the aurora and expansion of the polar cap
during substorm growth phase which is at the root of the
observation. Then at ∼0828 UT (∼22h MLT) the aurora
breaks up and auroral forms quickly propagate northward
with visible intensifications at 0828 UT, 0833 UT and
0841 UT. This represent a clear onset of a substorm asso-
ciated with the minor AE enhancement seen at 0828 UT in
Figure 3. Concurrently, the H component of the magnetic
field at Inuvik shows a clear negative bay while the Z
component first negative and then positive indicates that the
westward localized electrojet quickly passed from the north
to the south of the station. This event where the activity
began in the preexisting aurora and expands poleward looks
like a normal substorm onset. The substorm occurs along a
contracted auroral oval, typical of low magnetic activity
periods. The cross‐tail current is quite weak during such
episode so that, in the midnight sector, the apex of a field
line is, for a fixed latitude, located closer to the Earth than
for more enhanced tail current [e.g., Tsyganenko, 1995].
This leads the boundary between diffuse and discrete aurora
to move northward with respect to their position during
more disturbed times. For the 21 February 2007 case dis-
cussed there, we checked, using the DMSP F16 particle data
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available (Southern Hemisphere), the latitude of the boundary
between diffuse and discrete auroras, i.e., where substorms
are expected to be initiated: it was located, at high magnetic
latitudes: −68.8° at MLT = 0016 and −70.5° at MLT = 0147.
[14] This substorm onset precedes the exit of the
STEREO‐B satellite into the magnetosheath at 0841:50 UT
by less than 14 min. If we assume that the two events are
related (Figure 3), we find a propagation velocity of about
1800 km/s for the information to travel from about −20 RE,
where the substorm is expected to be initiated, to the
STEREO‐B location at X = −255 RE. The 20 RE value for
the substorm onset location take into account the results of
different studies of similar events corresponding to AE
values ≤100 nT by Sauvaud et al. [1999], Nishida et al.
[1997], Angelopoulos et al. [2008], and Kubyshkina et al.
[2009]. Using various methods, including dedicated mag-
netic field models, correlations between optical data and in
situ spacecraft measurements in the tail (Geotail, Interball,
THEMIS), these authors reached the conclusion that these
weak substorms occurring during quiet periods were acti-
vated at distances ranging between 8 and 20 RE from the
Earth.
3. Discussion
[15] It is well known that substorms produce systematic
and repeatable signatures in magnetic field and plasmas at
various radial distances in the magnetotail. A scenario for
plasmoid formation in the Earth’s magnetotail was proposed
by Russell [1974] and Hones [1979] on the basis of satellite
observations. A large‐scale magnetic island containing a hot
Figure 4. Keogram giving the latitudinal variation of the
auroral luminosity recorded at INUVIK. These “white light”
data are from THEMIS ground based observatories. A nar-
row band of auroral luminosity is drifting equatorward from
0800 to 0828 UT on 21 February 2007 during the growth
phase of the substorm. At ∼0828 UT the aurora breaks up.
Figure 3. From 0100 to 1900 UT on 21 February 2007: the variations of the AE index, the Bx compo-
nent of the magnetic field recorded at XGSM = −255 RE onboard STEREO‐B, and the electron density
measured by the Solar Wind Electron Analyzer (SWEA) on STEREO‐B. The three vertical dashed lines
indicate the onset of AE enhancements.
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and dense plasma is formed, probably in association with
magnetic reconnection which is initiated at the near‐Earth
neutral line, and the magnetic island, or so‐called plasmoid, is
propagating tailward. Observations of plasmoids are highly
correlated with substorm onsets [Moldwin and Hughes,
1991, 1992, 1993, 1994; Nagai et al., 1994]. Plasmoids
originate at about 20–30 RE downtail and have been
observed up to about 200 RE; typical tailward speeds are
several hundreds of km/s. A statistical study performed by
Ieda et al. [1998], on the basis of Geotail data, shows that
the plasmoids are accelerated in the downtail direction from
400 ± 200 km/s to 700 ± 300 km/s from the near to the
middle tail; then, it is suggested that they decelerate to 600 ±
200 km/s as they travel to the distant tail. Taking the upper
limits of these propagation velocities, i.e., 600 km/s between
20 RE and 40 RE, 1000 km/s between 40 and 150 RE and
finally 800 km/s between 150 and 255 RE, would imply
a time delay of 29 min between the substorm onset at
0828 UT and the response of the distant tail at the
STEREO‐B location, instead of the observed 14 min.
(Hones et al. [1984] found a propagation time of 30 min
to reach ISEE‐3 at 220 RE.) Note that this response is a
magnetopause motion leading the STEREO‐B spacecraft
to exit into the magnetosheath.
[16] Magnetopause motions in the far tail have already
been shown to be induced by substorm associated processes:
a study performed from simultaneous IMP‐8 and ISEE‐3
data by Sauvaud et al. [1996] has shown a characteristic
time delay of 40 min between cross‐tail current disruption
onset occurring in the near‐Earth plasma sheet and the
enhancement of the tail diameter at 205 RE. The observed
signatures were in agreement with the concept of the ejec-
tion of plasmoids from the magnetospheric tail and the
tailward propagation of a compression region with enhanced
pressure, so that the ISEE‐3 satellite initially in the distant
magnetosheath was entering the magnetosphere when the
high‐pressure region reached its location.
[17] In the study presented here, the opposite motion of
the magnetopause is detected: the observations are in
agreement with a shrinking of the far tail, quickly (14 min)
following a substorm onset. It is thus difficult to reconcile
this observation with the propagation of a large‐scale plas-
moid which would induce a widening of the tail as already
observed onboard ISEE‐3. However, it is not possible to
firmly rule out that ∼15 min or more after STEREO‐B is led
Figure 5. H and Z component of the ground magnetic field
at INUVIK. The vertical dot‐dashed line marks the time of
the auroral luminosity intensification (see Figure 4).
Figure 6. From top to bottom, the AE index, the velocity and the density of the solar wind, and the Bz
component of the IMF at 1 AU on 21 February 2007 (these data have been extracted from the OMNI
Combined, Definitive, 1AU 1 min IMF and Plasma data).
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to pass into the magnetosheath, a plasmoid launched from
the midtail is traveling in the far tail, undetected by the
satellite.
[18] A possibility to explain the short delay and the
apparent shrinking/flapping of the tail is that its deformation
is related to a large‐scale wave propagating along the tail. In
fact, the Earth magnetotail has long been known to support
the propagation of low‐frequency waves. Its stretched mag-
netic field structure behaves indeed as an efficient MHD
waveguide [Allan and Wright, 2000]. The initial perturbation
of the plasma sheet can be excited in the midtail by a sudden
force field which may correspond to a pressure burst or a
current disruption. As recently shown by Fruit and Louarn
[2011], with a finite Bz component of the tail magnetic
field, the linear response of the plasma sheet is composed of
two wave trains: a first wavefront identified as a sound wave
propagates isotropically at the sonic speed from the initial
burst and an eigenmode structure develops next, but it pro-
pagates at a much lower speed along the x axis and contains
relatively little energy. About 99% of the initial energy of
the burst is carried away by the sound wave. We expect that
the pressure wave quickly reaches the lobe–plasma sheet
interface and the lobes react as a waveguide with a low
density and an almost zero Bz component. In that case, the
perturbation launches an Alfven wave propagating at high
velocities, as estimations of the Alfven velocity, B/(m0r)1/2,
in the magnetotail lobe give values between 1000 and
>3000 km/s, depending on the distance to the Earth [e.g.,
Mazur and Leonovich, 2006].
[19] Finally, we also have to check if the measured tail
disturbances could directly originate in the solar wind.
Figure 6 displays the AE index, the solar wind velocity and
density, and the GSM Bz component of the magnetic field.
These solar wind data have been extracted from the OMNI
Combined, Definitive, 1 AU 1 min IMF and Plasma data.
There is no evidence for pressure enhancement. On the
contrary, the AE enhancements correspond to slight
decreases in density and velocity which should be associated
with an inflation of the tail. Note also that the Bz is gen-
erally positive with small negative excursions, particularly
before the first two AE enhancements, and there is no
obvious correlations between any small changes in the Bz
components and the observed magnetopause crossings. Note
furthermore that looking at the total B field onboard
STEREO‐B, which is almost equal to its Bx component,
no clear effect of compression of the tail is locally seen.
4. Conclusion
[20] The large‐scale dynamic evolution of the magnetotail
in relation to substorms is most commonly understood and
described in terms of magnetic reconnection, neutral line
formation, and plasmoid ejection into the distant tail, as well
as current disruption and diversion in the inner tail. We have
presented a case study of the dynamical changes seen in the
far tail (∼255 RE) related to enhanced but weak to very weak
geomagnetic activity (AE < 100 nT). STEREO‐B was
located close to the boundary separating the lobe from the
boundary layer/magnetosheath. During a 24 h period, three
very weak auroral electrojet perturbations are surprisingly
well correlated with motions of the far tail. The spacecraft
passes from the lobe to the boundary layer or to the mag-
netosheath, very shortly after each AE perturbation. These
boundary motions can hardly be related to a plasmoid as a
widening of the tail is expected from such a high‐pressure
structure. Previous work has indeed shown, as expected, that
plasmoids lead a satellite located in the distant magne-
tosheath to pass inside the lobe [e.g., Sauvaud et al., 1996],
i.e., the reverse motion of what is observed for the cases
presented here.
[21] For one of the AE enhancement, ground measure-
ment of auroral luminosity has provided a precise timing of
the substorm onset related to the AE enhancement, so that
an estimation of the propagation speed of the tail distur-
bance, supposing it begins at ∼20 RE in the midtail, can be
computed. This speed, 1800 km/s, greatly exceeds the typ-
ical plasmoid propagation velocity (760 km/s) computed
from a large set of events recorded by the Geotail spacecraft
[Ieda et al., 1998]. This fast propagation speed implies that
the tail disturbance is due to a large‐scale wave propagating
inside the lobe, which tends to reduce the magnetic pressure.
Its effect can be measured because STEREO‐B is located
during this period of 21 February 2007, very close to the tail
boundary. To our knowledge, this is the first measurement
reporting such a fast coupling between the mid and far tail
during substorms. This effect may have been “embedded” in
complex changes for larger activity. This sheds light on
the response of the far tail to substorms and will have
implications on the tail dynamics modeling during magne-
tospheric disturbances.
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We report on the « Deep Impact ! » experiment that was performed in microgravity during the 54th ESA parabolic 
flight campaign (14-25 May 2011). « Deep Impact ! » is a student experiment selected by the ESA Education program 
« Fly Your Thesis ! » in 2010.  Our “Deep Impact” experiment is related to the modeling and understanding of dust 
production due to asteroid collisions in late debris discs, in order to improve theoretical and numerical models that 
relate the dust observed around stars to the existence of large bodies like exoplanets which are difficult to observe 
directly. For example, the origin to the discovery of Fomalhaut exoplanet system as well as Beta Pictoris’ are based on 
the observation of its debris disk. The aim of our experiment is thus to study the dust resulting from the collision 
between a projectile and a target simulating an asteroid.  
The projectile is a 6mm stainless-steal bead, and the target is a 2cm sphere of compacted dust. The dusts used are 
peridotite, JSC MARS 1-A and LUNAR 1-A analogs, with a grain size distribution ranging between 50 and 500 
microns. The projectile and the target are collided under vacuum and in microgravity using an original experimental set 
up we will describe. The collision energy is probed by varying the projectile velocity between 1 and 10m/s. The 
experimental data we focus on are the production rate, the size distribution and the velocity field of the dust produced 
by the impact, as well as the Q* parameter, ie the energy required for the fragmentation of targets. Those data are 
obtained by filming the collisions with two high frequency cameras (2000fps) I-SPEED 3 by Olympus, and by doing 
particle-tracking analysis. This will enable to refine current statistical simulations of collisions that do not take into 
account the asteroids composition, the velocity field and the impact parameter in cratering processes.   
 
 
I. SCIENTIFIC CONTEXT 
 
Nowadays unveiling the mechanisms of planetary 
formation in our Solar system as well as in other stellar 
systems is a key topic, which requires combined efforts 
from the theory, simulations, observations and 
experiments. It is today widely accepted that planets 
are formed from successive aggregates at different 
scales (from micro-metric to kilometric) of dust 
coming from the primitive nebula, however the full 
sequence of events leading to a planet is still not 
completely clearly understood. Typically, the so-called 
barriers of the meter and the kilometer, ie the 
mechanisms to combine centimeter-sized objects to 
meter-sized ones, and from meter-sized to kilometric, 
are still an enigma.  
 
As well as aggregating collision occur, destructive 
collisions also take place during the planetary 
formation phase in different places in the proto-
planetary disc, and also in debris discs, ie fully formed 
planetary system with asteroids belts.  
Such collisions occur for relative body sizes and 
velocity that have not been very extensively 
experimentally studied, neither in ground nor in 
microgravity setups.  
 
We chose to partly address this problem by studying 
the creation of dust by small bodies collision in late 
debris discs, from an experimental point of view.  
 
From a theoretical point of view, models of collisions 
in debris discs have been developed since the sixties 
and permit to reconstruct size and mass distribution of 
asteroids from dust to kilometric objects. Dohnanyi 
wrote one of the most fundamental works in the 
domain of statistical models of debris disks and belts 
(see 1). Several assumptions were proposed in this 
model : spherical bodies with same density, size 
independent cohesion and dust production rate. 
Dohnanyi developed this model to explain the power 
law observed in the Kuiper belt and transneptunian 
objects size distribution. The mass distribution of the 
dust depends on the mass of the colliding bodies and 
on the ejected mass. The ejected mass depends strongly 
on the type of collision, which can be either erosive or 
catastrophic. A collision is erosive when it produces 
only dust, and catastrophic when one of the bodies is 
destroyed to fragments. The conditions to obtain each 
type of impact are experimentally obtained with basalt, 
or assumed. Current statistical models (practically all 
based on Donhanyi’s) are much more refined, for 
example addition of a cut-off for the largest and the 
smallest mass, addition of a scale factor for the 
cohesion of the bodies, etc. However the cratering 
effects are only partially modelled. Thébault, Augereau 
et al. started to include this aspect in their model in 
2003 (see 2) and 2007 (see 3). The properties of 
micrometeorites and cratering depend strongly on the 
composition of the asteroids surfaces, ie the regolith, 
which should be taken into account in the models. This 
requires a better knowledge of the dust production 
process from the regolith of large asteroids. Studying 
this phenomenon could drastically change the 
constraints we already have on planetary systems. 
 
From a numerical point of view, we can distinguish the 
hydrodynamic codes from the statistical N-body code.  
Hydrodynamic codes simulate the collisions of larges 
bodies bound by a binding force. With a given initial 
distribution of bodies and eccentricity of the debris 
disc, statistical codes computer the collision probability 
between each body and give the result of the collision, 
ie the type of collision and the dust production rate. 
The Analysis of Collisional Evolution (ACE ) code 
developed by Krivov, Sremcevic and Löhne from Jena 
University, Germany (see 4) is a good example of a 
statistical collisional code.  The input parameters for 
such codes regarding the debris disk are its initial mass, 
location, width, eccentricity and inclination. Regarding 
the collisions, the critical fragmentation energy Q*, the 
fragments’ size distribution and the cratering efficiency 
are set as input parameters.  However, such parameters 
are often poorly known and most of the time fixed.  On 
top of that, no material is determined, neither is the 
velocity field of the produced dust.  The aim of our 
experiment is thus to propose a new set of parameters 
to constrain such codes.  
 
A large experimental effort has been made since the 
80’s, starting with ground set ups to simulate collisions 
at low velocities, ie in the 1-100cm/s range. Several 
materials were probed, such as hard ice particles 
(Hatzes et al., 1988), or bare rock and regolith at higher 
velocities (down to 1.4m/s, Hartmann, in 1978 and 
1985).  
Microgravity experiments were then extensively 
studied by Blum, Wurm et al., who performed low-
velocity collisions to observe dust aggregation with the 
Cosmic Dust Aggregation Experiment (CODAG) that 
was probed on board a space shuttle in 1998, and using 
a sounding rocket in 1999.  Their team also developed 
a set up dedicated to parabolic flight campaigns to 
probe also the effect of low temperatures (see 5), and 
performed numerous drop tower experiments (see 6). 
Colwell et al. performed low-velocity microgravity 
impact experiments also for the first time in 1998 with 
the Collisions Into Dust Experiment (COLLIDE) 
experiment, which was flown in a space shuttle in 
April 1998, and repeated in 2001 (see 7 and 8).  
The principle of COLLIDE and COLLIDE-2 is to 
realise 6 independent low velocity (1-100cm/s) 
collisions between a target and an impactor. The target 
was in COLLIDE a tray of  2cm thick JSC-1 lunar 
simulant  and a Teflon bead of 1 and 2 cm in diameter.  
In COLLIDE-2, JSC-1 and quartz sand were used as 
target trays, and quartz beads of 2cm in diameter were 
used. The main result of these experiment showed that, 
for collision velocities below 20cm/s, the impactor was 
embedded into the target, and that significant ejecta 
were produced for collision velocities faster than 
25cm/s, with a rebound of the impactor on the target.   
 
An exhaustive list of all the laboratory collision 
experiments is presented by Güttler et al. (ref 9) in 
order to map the parameter space for the collisional 
interaction of arbitrarily porous silicates dust 
aggregates.  The collisions velocities probed range 
between 0.1 and 6000 cm/s, for projectile masses 
ranging between 10^-12 and 1g. Most of the 
experiments were performed in microgravity except for 
the highest collision velocities.  A classification of all 
the listed experiments led to nine kinds of collisional 
outcomes, including sticking, bouncing and 
fragmenting collisions.  
 
Considering those results, we chose to go beyond 
previous experiments and probe different collision 
parameters. We proposed to probe higher collision 
velocities ranging between 100 and 1000cm/s with cm-
sized spherical free-floating targets to explore the 
impact parameter influence, and to vary their chemical 
compositions.  Using Güttler’s classification, we intend 
to produce collisions of bouncing, eroding and 
fragmenting type. In order to repeat our impact 
experiment, we designed a set up that could perform up 
to 35 collisions per parabolic flight.   
 
This experiment was developed in the context of the 
ESA Education “Fly Your Thesis” project, that gives 
the opportunity to student teams to develop and 
perform their experiment in microgravity during a 
parabolic flight campaign (PFC) on board the A300 
Zero-G owned by Novespace in Bordeaux, France as 
presented in ref 9. A PFC consists in three flights of 30 
parabolas, providing about 30min of microgravity 
altogether. Breaks of 1min30 up to 10min between 
parabolas are provided to the experimenters to adjust or 
change their parameters, download results, etc.  
Our set up was probed for the first time during the 54th 
ESA PFC in May 2011. We present in this paper the 
set up implemented and its performance, and discuss 
preliminary results.  
 
 
 
II. EXPERIMENTAL SET UP 
General description 
 
The aim of the experiment is to perform the collision in 
microgravity of two simulated asteroids during 
parabolic flights campaign. We distinguish two kinds 
of simulated asteroids’ surfaces : the sample and the 
impactor. The sample is a sphere of compacted dust of  
2cm in diameter, slowly accelerated.  The composition 
and preparation of the samples are described in part III. 
The impactors are 6mm in diameter stainless steel bead 
shot at a greater velocity towards the sample.  There is 
one collision performed per parabola, in a vacuum 
chamber.providing a vacuum down to 10^-2 mbar.  
The collision is recorded from the top of the chamber 
using two I-SPEED 3 Olympus cameras. The general 
view of the rack is presented in figure 1, and a 
simplified view with only the collisioning systems are 
shown on figure 2. The parameters that can be varied 
are the chemical composition, the impactor velocity 
and the impact parameter (ie the collision angle) using 
the unavoidable fluctuations of microgravity. The 
outputs obtained from the films of the collisions are the 
type of collision (eruptive or catastrophic), the dust 
production rate as well as its velocity field. We 
describe each subsystem of the set up below.  
 
 
Figure 1: General view of the experimental rack 
 
 
Figure 2: Collisioning system.From left to right: Piston 
accelerating compacted dust spheres, cylinder 
containing samples, vacuum chamber with dust 
collecting system at the bottom, impactor launcher 
 
 
Samples and impactors storing : the cylinder system 
The cylinder system is a cylinder pierced with 35 
holes, like a gun loader system of about 35cm in 
diameter. The targets are placed in the holes as shown 
open on figure 3. The center of the cylinder is pierced 
with and connected to a rod, around which it rotates.  
Rotating the cylinder with a driving wheel (not drawn 
here) allows placing a target in front of the piston S4 
that then slowly accelerates it into the chamber. The 
rotation is manual so as to have a better control than a 
motor driven rotation.  The rotation is blocked with a 
spring loaded indexing screw that ensures that a sample 
hole of the cylinder is aligned with the piston. 
The rotating cylinder is placed inside immobile flasks 
that ensure the vacuum inside the cylinder (the sealing 
between the different parts is ensured by O-rings).  
Lip-seal connectors ensure the air tightness of the 
connection between the cylinder and the chamber, and 
the sealing between the translating piston and the 
cylinder is made by  a double lip seal.  
 Leaks around the rotating axis that passes through the 
cylinder’s flask is also ensured by a double lip seal. 
The projectile storage system is based on the same 
principle as the cylinder, but smaller to adapt the holes 
to the impactors size (6mm in diameter).  
 
Figure 3: Cylinder (without cover), filled with Martian 
and Lunar simulant samples. 
 
Accelerating systems 
 
Samples are pushed out of their hole by using a piston 
developed by. J. Blum (TU Braunschweig, Germany), 
H.J. Fraser (University of Strathclyde, Scotland, UK) 
and their team, and described in (8). The principle of 
this piston is to slowly accelerate the sample during the 
microgravity phase without fragmenting it. This piston 
is computer monitored and motor driven.  
Impactors are shot in the chamber using a pushing 
electromagnet. The velocity of the impactor depends 
directly on the voltage applied to the solenoid. Our 
impactors are spheres made of stainless steel of 6mm in 
diameter.   
 
Place of collision : vacuum chamber and recovery box 
 
 
Figure 4: Sketch of the dust recovery system. 
 
We designed a vacuum chamber of 360mm in 
diameter, and 460mm in height. The chamber is made 
of a 2mm thick stainless steel sheet, rolled into a 
cylinder and soldered at the junction. The bottom of the 
chamber is soldered to a pancake-like plate of stainless 
steel, which will ensure the connection to the rack. In 
order to allow the observation of the collisions, the 
chamber is closed at the top by a piece of 10mm thick 
Makrolon (polycarbonate) of optical quality.  
 
The chamber is also pierced by three holes : two are 
exactly facing each other and allow the sample and the 
impactor to enter the chamber, and the third is used as 
a connection for the pump. Appropriate joints ensure 
the vacuum of the system. A pumping group composed 
of a membrane and a secondary vacuum pump ensures 
a 10mbar vaccum. It is mainly in operation before the 
first parabola, and during long breaks to maintain the 
vacuum if needed. The pressure is monitored by a 
pressure gauge placed outside the chamber, at the 
pump connection.  
 
To avoid any contamination in between parabolas, the 
samples and impactors are collected during the 
hypergravity phase using a funnel that will direct them 
into a box located at the bottom of the main chamber 
(loaded inside the chamber before the flight and 
removed after the flight by opening the chamber’s lid, 
as shown on figure 4). The volume of the box was 
designed to be sufficient to contain all the samples and 
impactors. A closing system is used to prevent the dust 
and remains of the impacted samples to fly back into 
the main chamber during the following parabolas. The 
closing system is an aluminum cone that, during the 
normal and hypergravity phases, slides down an 
aluminum rod to open the funnel and allow the dust 
evacuation, and slides up the rod during the 
microgravity phases if negative g occurs, in order to 
close the funnel and prevent dust or impactors from 
going back into the chamber. 
 
Imaging systems 
Two cameras placed in two perpendicular planes at 45° 
of the vertical direction (Fig. 5) on top of the chamber 
are used to record the collisions. The cameras used are 
high-speed, high-resolution I-SPEED 3 and I-SPEED 
Tr Olympus cameras. They are operated at 2000fps, 
with a CMOS captor with 1280x1024 resolution, a 
pixel size of 21 microns with 10 bit pixel depth (grey 
scale), a field of view of 10cmx10cm and a field depth 
of about 5cm.  
 
 
Figure 5: Cameras 
 
The cameras are simultaneously triggered by an 
external signal provided by the impactor solenoid, and 
individually controlled by a CDU screen. These control 
panels allow the experimenters to choose the useful 
sections of the movies and to record only the necessary 
part on the 16Go compact flash card of the camera 
after each parabola. The use of the camera internal 
memory avoids having to write on an external hard-
drive during the flight, which is usually impossible for 
parabolic flight experiments with only small breaks 
between experiments (from 1min30s up to 10min).  
The use of high frequency cameras requires 
illuminating homogeneously our samples; for this 
purpose two halogen cold light generators IL-P2 by 
Olympus are used.  
 
III. CHOICE OF THE SAMPLES 
 
The aim of the experiment is to provide new sets of 
parameters for debris discs simulations. Therefore, new 
chemical compositions, with different sizes and impact 
velocities were tested.  We distinguish two elements : 
the sample, which is a sphere of compacted dust, 
whose composition and preparation are described 
below, and the impactor, which is a 6mm in diameter 
stainless steel bead.  
Composition 
The samples are spheres of compacted dust. We chose 
to probe three chemical compositions : peridotite, JSC 
Mars-1 and JSC 1-A.  
Peridotite is derived from the Earth’s mantle and is 
composed of more than 90% of olivine (a green 
magnesium iron silicate) and 10% pyroxene (a chain-
silicate based mineral).  Peridotite, thus mainly 
composed of olivine, was not only found in Earth 
volcanic rocks, but it was also identified in various 
extraterrestrial materials such as meteorites, Mars, the 
Moon and various comets such as Tempel 1. Tempel 1 
was probed in 2005 by the NASA experiment “Deep 
Impact” (ref11). Using peridotite is thus a good way to 
explore an alternative set of parameters to silicates and 
basalt.  A peridotite rock from Massif Central, France, 
was ground down to a powder of 500 microns and 
below in grain size.  
 
JSC Mars-1 and JSC 1-A are respectively Martian and 
Lunar regolith simulants, provided by Orbitec. The JSC 
powders are assembled from Earth volcanic ashes, and 
are chosen so as to be close spectral analogs of the 
samples collected both on the Moon and on Mars.  
They come in grain sizes of 1mm and lower. After 
several compaction tests, it was found that the grain 
size distribution was too large to realize coherent 
samples, therefore the commercial powders were re-
ground down to 500 microns and below.  
The exact granulometry of the samples, as well as the 
mechanical characteristics of compacted dust spheres 
are currently being characterized. 
 
Preparation 
 
Figure 6: Mould for dust compaction. 
 
A spherical mould was especially designed to shape the 
samples and make almost perfect spheres of 2cm in 
diameters. It comes in four parts as shown on figure 6 : 
parts 1 and 2 assembled together create half a sphere. 
Part 3, assembled on top of 1 and 2, create the whole 
sphere. The powder is inserted inside the mould via the 
hole pierced through part 3. The piston 4 is then 
inserted through part 3 to compact the dust into a 
sphere. The mould is then opened to release the 
spherical sample.  
The right amount of powder to be placed in the mould 
was empirically obtained for each kind of sample, and 
was precisely reproduced for each sample of the same 
kind, ensuring nearly constant mechanical strength. 
Ethanol is also used as a moulding agent thanks to 
capillary forces that prevent the compacted sphere from 
disaggregating during the critical step of mould 
opening. The alcohol is then naturally evaporated to 
leave only dust balls easily operable with a life span of 
at least two month in lab, and that also proved to resist 
the take-off and landing vibrations inherent to 
parabolic flight campaigns.  
 
IV.  PARABOLIC FLIGHT CAMPAIGN : 
PROCEDURE AND RESULTS 
Results  
The experimental set up was tested during the ESA 54th 
parabolic flight campaign (PFC) in May 2011, as a part 
of the ESA Education ”Fly Your Thesis” program. A 
PFC consists in three flights of 30 parabolas each, so 
90 possibilities to realise a collision. However, a faulty 
voltage supply commanding the impactor solenoid 
broke down after the 5th parabola of the 2nd flight, 
preventing us from exploiting 25 parabolas.  Out of the 
90 initial parabolas, we could exploit only 65 of them, 
and out of those 33 collisions were realised, which is a 
success rate of about 60%  
We summarize our preliminary results in the table 1 
below  :  
Chemical  
Composition 
Cratering Fragmenting 
Martian 6 4 
Lunar 8 2 
Peridotite 10 3 
 
An example of cratering collision obtained with lunar 
simulant is shown in figure 7, and an example of 
fragmentation is shown in figure 8.  
The JSC Lunar and Mars simulant behaved roughly the 
same as far as dynamics is involved. The samples 
remained spherical throughout the flight, however their 
natural dark colors (dark grey and red) make the films 
more difficult to analyse. Contrary to that, peridotite 
samples proved to be much weaker, ie few samples 
were spherical when shot. We believe that it is due to a 
different granulometry, ie a larger size distribution of 
the grains compared to that of the commercial powders.  
However the light green color, close to white, allowed 
the light to reflect more efficiently and will ease the 
film analysis. So for such high frequency recording, we 
recommend using a stronger lighting system than the 
one used, or to use peridotite powder.  
 
 
Figure 7 : Example of cratering collision, from two 
points of view : front view on top, from left to right. 
Side view on bottom, from left to right.  
 
 
Figure 8 : Example of fragmenting collision, from two 
points of view : front view on top, from left to right. 
Side view on bottom, from left to right 
Comments on the performance of the experiment 
The 60% success rate is a good performance for a first 
PFC. We can explain the 40% failure rate by different 
factors.  
The main factor is caused by the microgravity 
fluctuations : the microgravity is stable at +/- 0.05g, 
which caused the impactor to miss the sample due to a 
significant drift of the sample.   
The other factor is the vibrations induced by the flight, 
causing either to break the weaker samples, or to make 
either the sample or the impactor fall into the chamber 
before the microgravity phase. To set this latter 
problem straight, the order of the flight procedures was 
changed : during the 2nd and 3rd flights, the samples and 
impactor were loaded only during the microgravity 
phase, which was more acrobatic but proved to be 
more efficient.  
 Future work and possible improvements of the set up :  
We intend to perform a more precise determination of 
impactor velocities and impact parameter, and 
classification of the types of impact. From the films, 
we will extract the measurement of ejected dust 
characteristics: estimation of the amount and size 
distribution, and of the velocities. Additional PF 
campaigns are also forseen to complement the data, 
with an iproved set up. The possible improvements are 
the synchronization between sample and impactor 
launch, and the microgravity level, to prevent excessive 
drift during the sample’s flight. 
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